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Vorrede. 


Unter dem Titel: ,,Physik der Sonne“ habe ich eine lange Reihe 
von Jahren — zuletzt im Sommer 1905 — an der Universitit Berlin 
eine einstiindige Experimentalvorlesung gehalten, die von Studierenden 
verschiedener Fakultaéten und auch von anderen Hérern besucht zu 
werden pflegte. Der Aufforderung der Verlagsbuchhandlung, den Inhalt 
dieser Vorlesungen in Buchform erscheinen zu lassen bin ich um so 
heber nachgekommen, als die gleiche Anregung auch aus dem Kreise 
meiner Zuhérer mehrfach an mich herangetreten war. 

Nicht nur die gewaltigen Fortschritte, welche die Sonnenphysik 
gerade in den letzten Jahren gemacht hat, sondern noch viel mehr die 
Verschiedenheit der Anforderungen, die an eine Vorlesung und an ein 
Buch gestellt werden miissen, haben es veranlaBt, da zwischen der 
vorliegenden Darstellung und dem, was die Vorlesungen geboten haben, 
ein groBer Unterschied besteht. Die Lebendigkeit des gesprochenen 
Wortes und die Anschaulichkeit der vorgefiihrten Versuche lassen sich 
in einem Buche nicht erreichen, dafiir kann man hier ein viel reich- 
licheres Material beibringen, als es in der Vorlesung méglich ist. Wenn 
ich in der Uberschrift und der Hinteilung die Bezeichnung:_,,Vor- 
lesungen“ beibehalten habe, und wenn ich mich bemtiht habe, in der 
aiuBeren Darstellung die Form des mtindlichen Vortrages moéglichst zu 
wahren, so ist dies aus der Entstehungsart des Buches erklarlich und 
ich hoffe, da§ der Inhalt unter dieser Fiktion nicht gelitten hat. 

Wie die urspriinglichen Vorlesungen, so wendet sich auch das Buch 
nicht allein an Physiker und Astrophysiker, sondern auch an weitere fiir 
naturwissenschaftliche Dinge interessierte Kreise. Daher habe ich mich 
bemiiht, bei aller Wissenschaftlichkeit die Darstellung so allgemeinver- 
standlich und so einfach wie méglich zu gestalten; da freilich die 
verschiedenen Teile sehr verschiedene Anspriiche an den Leser stellen, 
habe ich nicht vermeiden kénnen. Besonderen Wert habe ich darauf 
gelegt, die physikalischen Methoden, die bei der Sonnenbeobachtung 
Anwendung finden, méglichst klar an der Hand anschaulicher Experi- 
mente vorzufiihren, die Beobachtungstatsachen bis zu den neuesten 


Entdeckungen hin rein sachlich zu schildern und die verschiedenen 
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Anschauungen tiber die physikalische Natur der Sonne und ibrer Er- 
scheinungen unparteiisch darzustellen und kritisch zu wiirdigen. Dab 
an Stelle der in den Vorlesungen vorgefiihrten Experimente hier nur 
Schilderungen an der Hand von Figuren und Abbildungen treten konnten, 
liegt in der Natur der Sache. Die grobe Zahl der aus sehr verschiedenen 
Quellen entnommenen Bilder, welche die auf der Sonne beobachteten 
Erscheinungen darstellen, wird hoffentlch dazu dienen, dem Leser das 
Verstiindnis des Buches zu erleichtern und ihm, soweit das ohne eigne 
Beobachtungen méglich ist, eme Anschauung der Phinomene zu geben, 
welche den Sonnenforscher beschiftigen. 

Bei der grofen Fiille zum Teil sehr kiihner Hypothesen und 
Spekulationen, die auf diesem Gebiete besonders iippig gedeihen, habe 
ich geglaubt, mir in der Darstellung der Theorien eine gewisse Be- 
schrinkung auferlegen zu sollen. Soweit ihre kritische Besprechung 
nicht zur Kennzeichnung des jetzigen Standes der Wissenschaft un- 
bedingt nétig schien, habe ich es vorgezogen nur die wichtigsten 
Theorien, und auch diese nur in einer kurzen historischen Ubersicht, 
darzustellen. Fiir wichtiger habe ich es gehalten, dem Leser ein klares 
Verstaéndnis fiir die wissenschaftlichen Methoden und die Tatsachen 
der Sonnenforschung zu vermitteln, um ihm so die Vorbedingungen fiir 
ein selbstindiges Urteil zu schaffen. 

Alle von mir benutzten Quellen hier anzufiihren, ist mir nicht 
méglich, gréBtenteils sind sie in den Anmerkungen zitiert. Wenn ich 
mich stellenweise sehr eng an sie angeschlossen habe, so mégen die 
Verfasser daraus den SchluB ziehen, da& es mir nicht méglich war, 
das was ich ihnen entnommen habe, besser zu sagen, als sie es selbst 
getan haben. 

Zum Schlu& bleibt mir noch die angenehme Pflicht, einigen Herren, 
die mir Originalbilder zur Verfiigung gestellt haben, meinen besten 
Dank auszusprechen, so Herrn O. Lohse in Potsdam, Herrn A. de la 
Baume Pluvinel in Paris und Herrn G. E. Hale in Pasadena, Kali- 
fornien. Die Figuren 133, 185 und 143 hat Herr cand. phil. G. GroB 
im Breslauer Physikalischen Institut vor dem Spektralapparat gezeichnet. 
Besonderen Dank bin ich Herrn Privatdozent Dr. E. Waetzmann in 
Breslau schuldig, der die Korrekturen gelesen und nicht nur zahlreiche 
Druckfehler beseitigt, sondern auch zur Verbesserung der Form und des 
Inhalts wesentlich beigetragen hat. 


Berlin, Silvester 1909. 
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Wir werden uns im Laufe dieser Vorlesungen mit der Sonne zu 
beschiiftigen haben, und da ist es wohl kaum nétig, das Interesse fiir 
unseren Gegenstand erst besonders zu erregen. Tritt doch einem jeden 
yon uns taglich, fast stiindlich die gewaltige Macht klar vor Augen, 
welche die Sonne auf den Haushalt der gesamten Natur und auf das 


|| Leben aller irdischen Geschépfe ausiibt. Ob die Sonne vom blauen 
iI Himmel heiter auf uns herabscheint oder ob sie ihr Antlitz hinter 


dunklen Wolken verbirgt, das ist nur zu oft von bestimmendem HinfluB 


}| auf unsere EntschlieBungen, unser Wohlbefinden und unsere Stimmung. 


Der Wechsel von Tag und Nacht, von Sommer und Winter, der durch 
unsere Stellung zur Sonne bedingt ist, gibt den groBen Regulator ab 
fiir die Arbeit der Natur und die Ordnung des Lebens aller irdischen 
Wesen. 

Je weiter die Wissenschaft vorgeschritten ist, desto deutlicher und 
vielseitiger ist die Abhingigkeit hervorgetreten, in welcher die Erde 
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und ihre Geschwisterplaneten von dem grofben Zentralgestirne stehen. 


Wenn wir seit Kopernikus und Kepler wissen, da8 die Sonne im 
Mittelpunkt der Kreise oder genauer, in einem Brennpunkt der Ellipsen 
steht, welche die Planeten unermiidlich durchwandern, so lehrte uns 
Newton in ihr auch das grobe Kraftzentrum erkennen, durch dessen 
gewaltige Anziehung die Planeten gezwungen werden, in ewig un- 
veranderlichen Bahnen ihre vorgeschriebene Reise zu vollenden; und 
seitdem das Gesetz von der Hrhaltung der Energie erkannt und immer 
mehr ins einzelne verfolgt worden ist, hat sich immer klarer heraus- 
gestellt, daB die Sonne auch die unerschdpfliche Energiequelle darstellt, 
aus welcher die gesamte Energie herstammt, die zur Erhaltung des 
Lebens auf der Erde erforderlich ist. 

Wenn die Sonnenstrahlen auf die Erdoberfliche fallen, so werden 
sie von ihr zum grofen Teile absorbiert, die in ihnen enthaltene 
strahlende Hnergie wird in Wiarme verwandelt. Die so erwirmte Hrd- 
oberfliche gibt einen Teil dieser Energie an die iiber ihr lagernden 
Luftschichten ab, sie erwirmen sich und steigen in die Hohe. So ent- 
stehen die gewaltigen Luftstromungen, welche die klimatischen Ver- 
haltnisse der Erde regeln, die als Winde dem Schiffer die Segel schwellen 
und dem Miiller die Miihle treiben, die aber auch als Orkane ganze 
Stiidte zu vernichten und die Baumriesen des Urwaldes zu knicken ver- 
mogen. 

An der Oberfliiche des Meeres peitschen die Winde das Wasser 
und erregen die gewaltigen, oft Verderben bringenden Wellen des 
Ozeans. Die regelmiBigen Winde, die in vielen Gegenden des Welt- 
meeres herrschen, setzen das Wasser allmahlich in immer gréferen 
und gréBeren Tiefen in Bewegung und erzeugen so die grofen regel- 
maBigen Meeresstr6mungen, die neben den Luftstr6mungen den wich- 
tigsten Faktor fiir die Regelung der klimatischen Verhiiltnisse der 
Erde darstellen. Und wenn wir in unseren Gegenden uns eines wesent- 
lich milderen und fruchtbareren Klimas erfreuen, als es in den gleichen 
Breiten yon Nordamerika herrscht, so verdanken wir das der Fiirsorge 
der Mutter Sonne, welche den Golfstrom in Bewegung setzt und uns 
so einen Teil der Wiirme, die sie uns nicht direkt zustrahlen kann, 
durch die ihr dienstbaren Geister des Wassers zufiihrt. 

Mit der Luft zugleich hebt die Sonne gewaltige Wassermengen 
in die Hohe, welche sie an der Oberfliiche der irdischen Gewisser durch 
die Kraft ihrer Strahlung zur Verdunstung bringt. Der so entstandene 
Wasserdampf kondensiert sich dann zu Wolken, schligt sich als Regen 
nieder und schafft so die Grundhedingungen fiir die Vegetation und 
alles tierische Leben. Ein Teil der Niederschliige speist die Quellen 
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der Bache und Stréme, und so wird die Kraft, welche wir in Wasser- 
fallen und schnellstrémenden Fltissen zu mannigfacher niitzlicher Arbeit 
verwenden, dadurch dem Wasser verliehen, daB es durch die Wirkung 
der Sonnenstrahlen auf groBe Héhen gehoben und in den Stand ge- 
setzt wird, beim Herabfallen wieder Arbeit zu leisten. 

Alle diese Naturkriifte stellen also eine unmittelbare Umwandlung 
der Arbeitskraft dar, welche vorher in den Sonnenstrahlen in Form 
strahlender Energie vorhanden war, und sie alle wiirden aufhéren und 
versiegen, wenn sie nicht dauernd von der Sonne gespeist und erhalten 
wiirden. 

Aber auch das organische Leben zieht seine Kraft unmittelbar 
aus der Sonne. In den Pflanzenzellen wird der Kohlenstoff assimiliert, 
d. h. er wird aus der Kohlensiiure der Luft reduziert und in Form von 
organischen Verbindungen in den K6rper der Pflanze iibergefiihrt. Zur 
Reduktion der Kohlensiiure ist chemische Arbeit nétig und diese wird 
von den Sonnenstrahlen geleistet, welche in der Pflanzenzelle absorbiert 
werden. Aus den Pflanzenkérpern sind im Laufe der Jahrtausende 
zum Teil groBe Kohlenlager geworden, und wenn wir diese jetzt aus- 
nutzen und die Kohle verbrennen, um unsere Wohnungen zu heizen 
und die wichtigste Triebkraft fiir unsere industriellen Unternehmungen 
zu gewinnen, so ist die Wirme, die wir damit nutzbar machen, in der 
Energie der Sonnenstrahlen enthalten gewesen und vor Jahrtausenden 
mit diesen Strahlen zur Erde gelanet. 

Die in den Pflanzen aufgespeicherten organischen Stoffe sind es 
auch, aus denen die Tiere direkt oder indirekt ihre Nahrung ziehen, 
und die Warme, welche die Tiere und Menschen beim LebensprozeB 
verbrauchen, entsteht lediglich durch die Verbrennung der Kohlen- 
stoftverbindungen, die sie aus den Pflanzen aufgenommen haben und die 
in der Pflanzenzelle durch die Kraft der Sonnenstrahlen gebildet worden 


j sind. So durfte Helmholtz*) sagen: ,,Wir leben und arbeiten nur 


durch die Sonnenenergie und go ergibt sich fiir uns das schmeichel- 


|} hafte Resultat, daB alle Kraft, vermége deren unser Korper lebt und 
_ sich beweet, ihren Ursprung direkt aus dem reinsten Sonnenlichte her- 
| zieht, und wir alle also an Adel der Abstammung dem groBen Mo- 
i narchen des chinesischen Reiches, der sich sonst alle Sohn der Sonne 
| nennt, nicht nachstehen.“ 


Wenn es auch einer langen wissenschaftlichen Hntwicklung bedurft 
hat, um den gewaltigen HinfluB, welchen die Sonne auf das gesamte 
irdische Leben austibt, klar zu erkennen und im einzelnen nachzuweisen, 

1) H. Helmholtz: Uber die Wechselwirkung der Naturkriifte. Hin populiir- 


wissenschaftlicher Vortrag, gehalten am 7. Februar 1854 in Kénigsberg in Preufen. 
1* 
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so ist doch die tiberwaltigende Macht des leuchtenden Tagesgestirns 
schon in den Altesten Zeiten und unabhingig von den Forschungen 
der Wissenschaft gewiirdigt worden. In allen Mythologien nimmt die 
Sonne die erste Stelle ein, fast alle alten Volker betrachteten sie als 
mit géttlicher Macht begabt, viele verehrten sie als oberste Gottheit, 
als die Verkérperung des guten Prinzips im Weltall. 

Bei uns Modernen zeigt sich die Verehrung in anderer Weise, wir 
suchen das Wesen des strahlenden Gestirns zu erforschen und in die 
Geheimnisse seines Lebens einzudringen. Und so sehen wir in allen 
zivilisierten Staaten ein ganzes Heer von Forschern an der Arbeit, die, 
ausgeriistet mit den feinsten Hilfsmitteln der modernen Technik und 
mit den schirfsten Waffen wissenschaftlichen Geistes, alle Erscheinungen 
auf der Sonne verfolgen und studieren und im Laufe der Zeit ein sich 
ins Ungeheure hiiufendes Beobachtungsmaterial zusammengebracht haben. 

Nicht ganz entsprechend dieser grofen Quantitit von Hinzelbeob- 
achtungen ist das allgemeine Ergebnis, das die Wissenschaft zutage 
gefdrdert hat. Man muf sagen, daB bis zum heutigen Tage noch eine 
~groBe Anzahl von Erscheinungen auf der Sonne ratselhaft sind und 
daf auch die wichtigsten und allgemeinsten Phinomene noch keines- 
wegs eine allgemein anerkannte Erklirung gefunden haben. Bei der 
grofen Entfernung, die uns von der Sonne trennt, ist es uns verwehrt, 
Experimente auf ihr selbst anzustellen, und wir miissen uns darauf 
beschranken, die unserer Hinwirkung entriickten Vorgange durch még- 
lichst sinnreiche Beobachtungsmethoden so genau wie méglich aus der 
Ferne zu studieren. Aber der menschliche Geist strebt weiter. Wir 
suchen zu erkennen, was hinter den Erscheinungen hegt, wir suchen 
Schliisse zu ziehen auf die tatsichlichen Vorgiinge, welche den be- 
obachteten Erscheinungen zugrunde liegen. Diesen Schliissen nun stellen 
sich bei dem Studium der Sonne ganz ungewodhnliche Schwierigkeiten 
entgegen. Je mehr die physikalische Sonnenforschung vorgeschritten 
ist, desto deutlicher hat sich gezeigt, wie leicht wir in der Deutung 
der scheinbar einfachsten Sonnenphiinomene groben Tauschungen unter- 
liegen, immer mehr Fehlerquellen sind erkannt worden, die geeionet 
sind, uns das Bild der wichtigsten Vorgainge bis zur Unkenntlichkeit 
zu entstellen. Daher ist auf diesem Gebiete wie kaum auf einem 
anderen eine eindringende Kritik, eine bis zum MiBtrauen gesteigerte 
Vorsicht schon der Realitiit der beobachteten Erscheinungen gegeniiber 
notwendig, wie viel mehr gegeniiber den zahlreichen, tiber das Wesen 
der Sonne aufgestellten Hypothesen! Die Popularitét, deren sich die 
Sonne erfreut, hat eine groBe Anzahl von Mitarbeitern herangezogen, 
die weniger durch fachminnische Erziehung geschult, leichter geneigt 
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sind, aus wenigen Beobachtungen kiihne Schliisse zu ziehen und auf 
noch nicht feststehenden Tatsachen stolze Theorien zu erbauen. So 
hat sich denn ein férmlicher Wust von Theorien iiber die Sonne ge- 
bildet, und bei der Unméglichkeit, diese Spekulationen an Ort und Stelle, 
auf der Sonne selbst, auf ihre Richtigkeit zu priifen, ist es sehr schwer, 
die Urheber solcher Hypothesen von ihrer Uberzeugung abzubringen. 

Bei dieser Sachlage soll es mein Bestreben sein, Ihnen unbeirrt 
von vorgefabten Meinungen zunichst ein klares Bild von den Erschei- 
nungen auf der Sonne zu geben, wie sie sich uns bei der Beobachtung 
darstellen, und Ihnen einen méglichst genauen Hinblick in das Wesen 
der Hilfsmittel und der Methoden der Beobachtung zu _verschaffen. 
Dabei werden wir die Schwierigkeit der Bedingungen erkennen, unter 
denen wir bei der Sonnenbeobachtung arbeiten miissen, und zugleich 
die Gefahr, in Tauschungen zu verfallen. Erst dann werden wir ver- 
suchen, uns von dem Wesen der solaren Erscheinungen ein Bild 
zu machen, und dabei muff ich um Entschuldigung bitten, wenn ich 
subjektiv bin. Ich werde nur solche Hypothesen vorfiihren, die von 
Hinflu8 auf die historische Entwicklung der Wissenschaft. geworden- 
sind, und diejenigen, die mir so gut begriindet zu sein scheinen, dab 
man hoffen kann, mit ihnen annihernd das Richtige zu treffen. Ganz 
besonderen Wert werde ich darauf legen, Ihnen durch Vorfiihrung von 
Experimenten darzutun, dab die Deutung, welche wir den auf der Sonne 
beobachteten Erscheinungen geben, wenn sie auch nicht die richtige 
sein sollte, so doch wenigstens mit wohlbekannten physikalischen Tat- 
sachen nicht im Widerspruch steht und auf einer gesicherten physika- 
lischen Grundlage ruht. Sie werden, hoffe ich, anerkennen, daf das 
Resultat unserer Bemiihungen kein ganz unbefriedigendes sein wird, 
und daf wir zu einer Gesamtanschauung iiber das Wesen der Sonne 
gelangen kénnen, welche geeignet ist, unseren Drang nach Er- 
kenntnis wenigstens in erster Annaherung zu befriedigen. In alle 
Hinzelheiten einzudringen, ist nicht mein EKhrgeiz und das ist auch, 
vorlaufig wenigstens, ein unerreichbares Ziel. Das kann uns nicht 
Wunder nehmen, wenn wir bedenken, wie wenig wir noch tiber die 
uns so viel naher liegenden und so viel leichter zu erforschenden EHr- 
scheinungen der Erdphysik wissen. Hier sind uns nicht blo viele 
Einzelerscheinungen, sondern auch sehr wichtige allgemeine Vorginge 
noch vollstandig ratselhaft, wie uns leider der Stand der Wetterprognose 
und der Erdbebenkunde sehr deutlich beweist. Diirfen wir hoffen, das 
Wesen der Sonne friiher zu ergriinden als das der Erde? 

Die erste Frage, die bei der Erforschung der Sonne uns entgegen- 
tritt, ist die nach dem Mafstab, den wir bei den beobachteten Er- 
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scheinungen zugrunde zu legen haben. Wir miissen uns klar werden 
iiber die GroBenordnung der Sonne und der auf ihr sichtbaren Objekte. 
Zu diesem Zwecke ist es vor allem nétig, die Distanz zu kennen, die 
uns von dem Gegenstand unserer Beobachtung trennt, also die HEnt- 
fernung der Sonne von der Erde. Auf die Messung dieser GréBe ist 
im Laufe der Zeiten eine ungeheure Summe von Arbeit verwandt 
worden. Ist es doch die grundlegende Konstante der messenden 
Astronomie, um die es sich hier handelt, der MafSstab, den man als 
Kinheit fiir die Messung aller kosmischen Entfernungen gewihlt hat. 
Und wie man sich fiir die Zwecke der Praxis und der Wissenschaft 
bemitiht hat, den allen irdischen Lingenmessungen zugrunde legenden 
Mafstab, das Meter, so genau wie irgend moglich festzulegen, so ist 
es fiir die Astronomie von der allergréBten Wichtigkeit, die Lange ihres 
Urmafes mit aller nur irgend erreichbaren Genauigkeit festzustellen. 

Ks ist hier nicht der Ort, alle zu diesem Zwecke ausgedachten 
und angewandten Methoden eingehend zu beschreiben. Wir wollen 
nur einige von ihnen so weit besprechen, als nétig ist, um die ihnen 
zugrunde liegenden Prinzipien zu erkennen. 

Haben wir auf der Erde ein Beobachtungsobjekt C (Fig. 1), dessen 
Entfernung wir bestimmen wollen, zu dem wir aber nicht hingelangen 
kénnen, so hilft uns die trigonometrische Methode der Feld- 


C messer. Wir messen uns eine Standlinie ab, A, und messen 
mit einem Theodoliten im Punkte A den Winkel BAC 
und ebenso in B den Winkel ABC; dann kennen wir in 

Sa B dem Dreieck ABC .die Seite AB und die beiden Winkel 


bei A und B und kénnen daraus auch den dritten Winkel, 
sowie die anderen Seiten, also die Entfernung des Punktes C von A 
bezw. B berechnen. 

Aber diese Methode verléft uns, wenn wir sie auf die Sonne an- 

wenden wollen, weil die Entfernung eine zu grofe ist, der Punkt C 
also zu weit hinausrtickt. Wir kénnen eine untere Grenze fiir die 
Entfernung finden, aber keinen halbwegs genauen Wert, die beiden 
Linien, die nach C weisen, sind praktisch fiir uns parallel, sie weisen 
nach einem Punkt im Unendlichen. 
_ Wenn wir also die gewohnliche Feldmessermethode auch nicht zur 
direkten Bestimmung der Entfernung Erde-Sonne benutzen kénnen, so 
k6nnen wir sie doch anwenden, um diese GréSe auf indirektem Wege 
zu finden. 

Aus den Keplerschen Gesetzen sind uns namlich die relativen 
Entfernungen der Planeten von der Sonne bekannt, mit anderen Worten, 
wir kénnen uns ein Modell des Planetensystems machen, in welchem 
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alle Entfernungen richtig nach einem einheitlichen MaBstabe wieder- 
gegeben sind. 

Nur tiber die Gréfe dieses MaBstabes wissen wir nichts, wir wissen 
nicht, in welcher Verkleinerung uns das Modell die wirklichen Dinge 
wiedergibt. Wir wiirden daher alle Planetenentfernungen, auch die 
Entfernung Erde-Sonne aus dem Modell richtig ablesen kénnen, wenn 
es uns gelinge, eine ecinzige von ihnen zu bestimmen. Denn damit 
ware uns der bisher unbekannte Mafstab unseres Modells gegeben. 
Dazu verhilft uns nun die Feldmessermethode; mit ihrer Hilfe kénnen 
wir die Entfernung der Erde von einem der ihr am niachsten benach- 
barten Planeton Mars und Venus oder einem der vielen kleinen nahen 
Planeten bestimmen. Diese Bestimmungen werden ceteris paribus am 
genauesten, je kleiner die zu messende Entfernung ist; man wird sich 
also die Gelegenheiten aussuchen, bei denen die betreffenden Planeten 
der Erde am niachsten stehen, also bei Mars die Opposition mit der 
Sonne (Erde zwischen Sonne und Planet), bei Venus die untere Kon- 
junktion (Planet zwischen Sonne und Erde). 

Die einfachste Anwendung der Feldmesser- 
methode besteht in folgendem: Zwei Beob- 
achter an zwei unter moéglichst verschiedenen 
geographischen Breiten, aber annihernd auf 4 
demselben Langengrade liegenden Punkten der 
Erde, der eine in N (Fig. 2) in der Nahe des 
Nordpols, der andere in S in der Nahe des 
Stidpols, beobachten gleichzeitig den Planeten P und bestimmen auf 
eine sogleich zu beschreibende Weise den Punkt N’ baw. S’ der Himmels- 
kugel, auf den sich der Mittelpunkt des Planeten P projiziert. Ist NS” 
die von N nach 8’, SN” die von S nach N’ weisende Linie, ‘so ist 
NS” | SS’, SN” || NN’, und der Winkel NPS, unter welchem die 
_ Linie NS von P aus gesehen wird, ist gleich dem leicht zu messenden 
Winkel N’ NS” bezw. N” SS’. Ware N ein Punkt der Erdoberfliche, 
von dem aus gesehen P im Horizonte erscheint, und S der Mittelpunkt 
der Erde, so ware der zugehdrige Winkel NPS derjenige, unter dem 
der Erdhalbmesser von dem Punkte P aus gesehen erscheint. Dieser 
Winkel heiBt die Parallaxe des Punktes P. Wire also in Fig. 1 
AB der Erdhalbmesser, so ware der Winkel ACB die Parallaxe des 
Punktes C. Falls C zu weit hinausriickt, wird die Parallaxe so klein, 
daB sie sich der Messung entzieht. 

Ist die Parallaxe eines Punktes bekannt, so ergibt sich daraus 
sehr einfach seine Entfernung vom Mittelpunkt der Erde. Sei in Fig. 3 
a (in Winkelsekunden angegeben) die Parallaxe des Punktes P, z. B. 
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eines Planeten, » der Halbmesser der Erde und R die Entfernung des 
Punktes von der Erde, so ist r als derjenige Teil des mit dem 
Radius R um P beschriebenen Kreises zu betrachten, welcher dem 
Zentriwinkel a entspricht. Es ist also: 


fa a 
T oder: 
E 2062657 
Fig. 3. R= ae 


Die Entfernung eines Punktes von der Erde ist also gleich 206265mal 
der GréBe des Erdradius, dividiert durch seine in Winkelsekunden ge- 
messene Parallaxe. Da nun der Erdradius sehr genau bekannt ist, es 
ist der mittlere Halbmesser der Erde am Aquator: 


ry = 859,4 Meilen = 6377,5 Kilometer, 


so ist aus der Parallaxe eines Punktes seine Entfernung von der Erde 
sehr leicht zu bestimmen. Der Fehler in der Zakl fiir den Erdhalb- 
messer diirfte ein Hunderttausendteil des Wertes, also den Betrag von 
64 Metern nicht iibersteigen. 

Noch bleibt uns die Methode zu besprechen, durch welche die 
Lage von WN’ und S’ (Fig. 2) bestimmt und die Parallaxe NPS ge- 
messen wird. Beim Mars oder einem der kleinen ,,oberen“ Planeten 
d. h. einem solchen, der von der Sonne weiter entfernt ist als die 
Erde, geschieht dies dadurch, daB man den scheinbaren Abstand des: 
Planeten von einer Anzahl in seiner Nahe sichtbarer Fixsterne von N 
und S aus genau miBt. Diese Fixsterne erscheinen bei ihrer praktisch 
unendlichen Entfernung von N und S aus gesehen in derselben Rich- 
tung und man kann daher aus den Beobachtungen in N die Position 
von N’ und aus den Beobachtungen in S die Position von S’ in das Bild 

des Himmels- 

gewolbes genau 

elntragen und 

so die schein- 

bare GréBe von 

N'S’ dh. den 

Winkel V’ NS” 

bzw. S’ SN” 

messen. In 

Fig. 4. Fig. 4 ist der 

N S 

Planet Mars ge- 

Pchnee wie er etwa einem Beobachter in Washington (N) und in 
Ameeare (S) erscheinen wiirde. a, b, ¢ und die anderen Punkte be- 
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deuten eimige benachbarte kleine Sterne, N’ bezw. 8’ stellt den Planeten 
dar, in N” und 8” ist in das von § bezw. N aus gesehene Bild des 
Himmels die Position eingetragen, in welcher bei der Beobachtung von 
N bezw. S aus der Mittelpunkt des Planeten erscheint. 

Bei der Venus tritt die Erdniihe, wie leicht zu verstehen ist, stets 
am Tage ein, die Parallaxe der Venus kann daher nicht mit Hilfe 
von Positionsmessungen an Sternen bestimmt werden. Hier bieten sich 
als geeignete Gelegenheiten fiir die Beobachtung die Venusdurch- 
ginge dar. Wenn die untere Konjunktion der Venus unter besonders 
giinstigen Umstiinden erfolet, so zieht der Planet direkt tiber die 
Sonnenscheibe hinweg, auf die er sich als schwarzer runder Fleck von 
mehr als 1’ Durchmesser projiziert. Aus der von zwei Stationen 
gleichzeitig beobachteten Position der Venus auf der Sonnenscheibe 
kann man dann genau so wie beim Mars aus seiner Stellung gegen 
den Fixsternhimmel die Parallaxe berechnen. Um die Bestimmung 
der Position der Venus auf der Sonnenscheibe so genau wie méglich 
auszufiihren, hat man verschiedene Methoden angewendet. Im ganzen 
stoBt diese Beobachtung jedoch auf sehr groBe Schwierigkeiten und 
die Venusexpeditionen haben ungeheure Summen an Geld und Arbeits- 
kraft erfordert. So hat allein die Ausmessung der von den franzdési- 
schen Venusexpeditionen des Jahres 1882 aufgenommenen photographi- 


‘schen Platten jahrelanger Arbeiten eines Stabes von 3 Mannern und 


8 Frauen bedurft. Im Hinblick auf die groBen aufgewendeten Mittel 
kann man wohl sagen, daf die Ergebnisse der Venusexpeditionen die 
daran gekniipften Hoffnungen nicht voll erfiillt haben. 

Am besten geeignet zur Bestimmung der Parallaxe ist unter allen 
Planeten der erst 1898 entdeckte kleine Planet Eros, welcher sich zur 
Zeit seiner giinstigsten Opposition zur Sonne der Erde bis auf 0,15 Erd- 
bahnhalbmesser nahert. Die mit seiner Hilfe ausgefiihrten Bestimmungen 
von Hinks‘) aus dem Jahre 1904 haben fiir die Parallaxe der Sonne 


Bene Verb: a = 8”,7966 + 0,047 
ergeben, dessen Genauigkeit durch ktinftige Messungen jedenfalls noch 
gesteigert werden diirfte. 


Aus Heliometerbeobachtungen an den Planetoiden Iris, Viktoria und 
Sappho fand Sir David Gill: 


a = 8”",802 + 0,008. . 


Eine etwas abgeinderte Form der Feldmessermethode gestattet es, 


die Parallaxe eines Planeten auch durch Beobachtungen von einem 


1) Hinks, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society London 64, 
701—727, 1904. 
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einzigen Orte der Erde aus zu bestimmen. Hier wird die Standlinie nicht 
durch die Entfernung zweier Beobachtungsorte, sondern durch die in- 
folee der Erdrotation eintretende Fortbewegung desselben Beobachtungs- 
ortes im Weltraum gegeben. P (Fig. 5) sei ein Planet, von dem wir 


Ip 


=F 


Fig. 5. 


der Hinfachheit wegen annehmen wollen, daf er sich im 
Himmelsiquator befinde, C der Erdmittelpunkt, O ein Beo- 
bachtungsort auf dem Erdiquator, fiir welchen der Planet 
zunichst gerade im Zenit stehen moge. Dreht sich die 
Erde in Richtung des Pfeils, so gelangt nach eimiger Zeit 
der Punkt O in diejenige Stellung O’, fiir welche der Planet 
sich gerade im Horizonte befindet. Bei weiterer Drehung 
der Erde geht der Planet unter, um fiir den Beobachtungs- 
ort O wieder aufzugehen, wenn dieser nach O” gelangt ist. 


Wird die Stellung des Planeten in O’ und O” am Fixsternhimmel nach 
der oben fiir die Marsbeobachtung angegebenen Methode bestimmt und 
der Winkel O’ PO” auf diese Weise gemessen, so gibt die halbe GréBe 
dieses Winkels, also der Winkel CPO’ die Parallaxe des Planeten P 
an. Liegt O nicht auf dem Erdiquator und P nicht auf dem Himmels- 
aiquator, so fiihrt diese Methode nach Anbringung geeigneter Korrek- 
tionen zu demselben Resultat. 

Hat man nach einer dieser Methoden die Parallaxe eines Planeten 
bestimmt, so ist der gesuchte Mafstab gefunden und die Sonnenparallaxe 
ergibt sich unmittelbar dadurch, da{ man die ermittelte Parallaxe des 
Planeten mit dem aus den Keplerschen Gesetzen bekannten Verhiltnis 
zwischen der Entfernung Planet-Hrde und der Entfernung Sonne-Erde 
multipliziert. . 

Von anderen Methoden zur Bestimmuug der Sonnenparallaxe seien 
nur zwei erwaéhnt, welche auf einer mehr physikalischen Grundlage 
beruhen. Die erste von ihnen ist auch als Zeugnis fiir die historische 
Entwicklung der Wechselwirkung zwischen den einander so_benach- 
barten Wissenschaften der Astronomie und der Physik von grofem 


Interesse. 


Im Jahre 1675 hat Olaf Rémer die merkwiirdige Beobachtung 
gemacht, daB die Verfinsterungen der Jupitermonde nicht mit der 
RegelmaBigkeit eintraten, welche man von solchen astronomischen Vor- 
gangen erwarten mu. Der Jupiter besitzt vier gréBere, schon von 
Galilei entdeckte Trabanten, die ihn in verhiltnismiBig kurzer Zeit 
umkreisen, ein sehr kleiner fiinfter Mond wurde 1892 von Barnard 
entdeckt, ein sechster und siebenter 1905 von Perrine. Derjenige der 
vier gréBeren Monde, der dem Jupiter am niichsten liegt, hat eine Um- 
laufszeit von 42" 28™ 16%. Diese hat Olaf Rémer gemessen, indem 
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er ganz genau die Zeiten notierte, in denen der Trabant in den Schatten 
des Planeten trat. Indem er mehrere aufeinanderfolgende Verfinsterungen 
beobachtete, sah er, da® diese auf die Sekunde genau begannen und konnte 
nun voraus berechnen, wann die 10., 20., 100., eintreten wiirde, wenigstens 
glaubte er dies genau berechnen zu kénnen. Nun bemerkte er aber etwa 
nach einem halben Jahre, als er die Verfinsterung wiederum beobachten 
wollte, daB diese nicht zu der berechneten Zeit anfing, sondern mit 
einer betraichtlichen Verzégerung. Olaf Rémer hatte nun die geniale 
Idee, den Grund der Verzégerung darin zu suchen, da sich die Stellung 
der Erde zum Jupiter im Laufe des halben Jahres geiindert habe. Er 
gab sich Rechenschaft dariiber, daf er die ersten Beobachtungen an- 
gestellt hatte, als der Planet in Opposition mit der Sonne stand, d. h. 
als die Erde sich auf derjenigen Stelle ihrer Bahn befand, in welcher 
sie dem Planeten am niachsten ist. In erster Anniherung kénnen wir 
die Planetenbahnen als Kreise betrachten; in Fig. 6 mége der Punkt S 
die Sonne, der Kreis EE, die Erdbahn darstellen, der Kreisbogen bei 
J eien Teil der Jupiterbahn, deren Radius etwa 

5mal so grof ist als der der Erdbahn. Bei der 

ersten R6merschen Beobachtung stand der Jupiter 

in Opposition zur Sonne, also. etwa in J, wihrend oc: 

die Erde in # stand. Jetzt beweete sich die Erde E, : 

in ihrer Bahn weiter und befand sich nach einem 
halben Jahre in /,, der Jupiter J also, wenn wir 
seine Bewegung bei der vereinfachten Betrachtung 
vernachlissigen, in Konjunktion mit der Sonne, er war also um den Durch- 
messer HE, der Erdbahn weiter von der Erde entfernt als in der ersten 
Stellung. Daher mufte das Licht, welches vom Jupiter zur Erde dringen 
mu, um uns die Kunde von der Verfinsterung zu bringen, in der zweiten 
Stellung einen lingeren Weg zuriicklegen als in der ersten und zwar einen 
um den Durchmesser der Erdbahn laingeren Weg. Aus der beobachteten 
Verzégerung der Verfinsterung schloB Olaf Romer, da das Licht zu 


Fig. 6. 


seiner Fortpflanzung Zeit braucht, so daB das Signal, welches auf dei 
- Jupiter stets mit derselben Promptheit gegeben wird, friiher zur Krde 


gelangt, wenn der Weg ein kiirzerer ist, und spater, wenn der Weg 
ein lingerer ist. Olaf Rémer fand die Verzégerung der Verfinsterung, 
also die Zeitdifferenz zwischen dem aus der Beobachtung in der Opposi- 
tion berechneten und dem in der Konjunktion tatsachlich beobachteten 
Eintritt der Verfinsterung zu 16 Min. 36,4 Sek., und konnte daraus 
folgern, daf8 das Licht zum Durchlaufen einer Strecke, die gleich dem 
Halbmesser der Erdbahn ist, etwa 8 Min. braucht. Da man schon damals 
aus astronomischen Beobachtungen den Erdbahnradius, d.h. die Entfernung 
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Erde-Sonne ungefihr kannte, so konnte Rémer die Geschwindigkeit 
berechnen, mit welcher das Licht sich fortpflanzt, und er kam zu 
dem Resultat, da& die Lichtgeschwindigkeit 42000 Meilen in der 
Sekunde betrigt. Das war eine iiberraschende und wichtige physika- 
lische Entdeckung, und Olaf Romer schenkte damals, ausgehend von 
rein astronomischen Beobachtungen, der Physik eine sehr wichtige Zahl 
und die fundamentale Erkenntnis, da& das Licht zu seiner Ausbreitung 
Zeit braucht. 

Seitdem haben sich die Verhiltnisse wesentlich geandert. Es ist 
gelungen, die Fortpflanzungsgeschwindigkeit des Lichtes auf rein phy- 
sikalischem Wege festzustellen. Das gelang zuerst Fizeau im Jahre 
1849, seitdem noch einer gréSeren Zahl von Beobachtern nach wesent- 
lich verschiedenen Methoden. Als Gesamtresultat kénnen wir aussprechen, 
dafi die Lichtgeschwindigkeit fast genau 300000 Kilometer pro Sekunde 
betragt. 

Diese Zahl ist mit einer groBen Genauigkeit gegeben, einer so 
groBen Genauigkeit, daB wir jetzt nicht mehr, wie Olaf Romer es tat, 
aus der als bekannt angenommenen GroBe des Erdbahnradius auf die 
Fortpflanzungsgeschwindigkeit des Lichtes schlieBen, sondern umgekehrt 
imstande sind, aus der bekannten Lichtgeschwindigkeit mit Hilfe der 
von Rémer gefundenen Tatsache, da8 das Licht zum Durchlaufen des 
Erdbahnradius die Zeit von etwa 8 Minuten — nach neueren Bestim- 
mungen 8 Minuten 20,8 Sek. — braucht, die Lange des Radius der 
Erdbahn zu bestimmen. So haben wir jetzt eine physikalische Methode, 
welche die meisten astronomischen an Genauigkeit wohl iibertrifft, um 
die Hntfernung Sonne-Erde oder die Sonnenparallaxe Zu bestimmen, 
und die Physik ist somit in der Lage, sich bei der Astronomie fiir das 
Geschenk zu revanchieren, welches diese ihr einst durch Olaf Rémer 
gemacht hat. 

Endlich sei noch eine Methode zur Bestimmung der Sonnenpar- 
allaxe erwihnt, welche ganz neuen Datums ist und auf dem Doppler- 
schen Prinzip beruht. Wir werden dieses Prinzip spater noch sehr 
eingehend zu besprechen haben. Hier wollen wir uns auf die Bemer- 
kung beschriinken, daB nach dem Dopplerschen Prinzip die von einer 
Lichtquelle ausgehenden Spektrallinien eine Verschiebung im Spektrum 
erleiden, wenn sich der Beobachter von der Lichtquelle entfernt oder 
wenn er sich ihr nahert, und daB sich die Geschwindigkeit dieser Ent- 
fernungsinderung aus der GréSe der Verschiebung berechnen last. 
Denken wir uns einen entfernten Fixstern, in dessen Spektrum die 
Linien bekannter chemischer Elemente zu beobachten sind; ist dieser 
Stern relativ zum Sonnensystem in Ruhe, so wird sich die Erde bei 
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ihrer Rotation um die Sonne dem Stern bald nihern, bald von ihm 
fortbewegen. Dadurch wird im Spektrum des Sterns eine Verschiebung 
seiner Spektrallinien bald nach dem violetten, bald nach dem roten 
Ende des Spektrums hin erfolgen, und aus der GréBe dieser Verschiebung 
kénnen wir die GroBe der Geschwindigkeit berechnen, mit welcher sich 
die Erde dem Sterne nahert oder mit welcher sie sich von ihm entfernt. 
Daraus kénnen wir die Geschwindigkeit der Erde bei der Rotation um 
die Sonne und aus der bekannten Umlaufszeit somit die Linge der Hrd- 
bahn und die Sonnenparallaxe berechnen. Allerdings besitzen die zur 
Beobachtung benutzten Fixsterne ihrerseits eine relative Geschwindigkeit 
gegentiber der Sonne, dadurch wird aber die Anwendbarkeit der Methode 
nicht gestért. Denn wenn man die Resultate kombiniert, die man er- 
halt, wahrend die Erde sich dem Sterne niihert und wihrend sie sich 
von ihm entfernt, so kann diese Kigenbewegung des Sterns selbst ge- 
funden werden. Versuche, welche von F. Kiistner’) in Rom mit dieser 
Methode in den Jahren 1904/05 am Arktur angestellt worden sind, haben 
ein Resultat fiir die Sonnenparallaxe ergeben, welches mit denen der 
besten iibrigen Methoden sehr nahe iibereinstimmt. Diese Methode 
scheint bei ihrer relativen Hinfachheit und Genauigkeit eine groBe Zu- 
kunft zu besitzen. 

Und nun zu dem Resultat aller dieser verschiedenen Methoden! 
Aus ihnen folgt in guter Ubereinstimmung zwischen den auf so ver- 
schiedenen Wegen gewonnenen Zahlen fiir die Parallaxe der Sonne 


der Wert: a = 8”,80. 
Daraus ergibt sich mit Hilfe der auf Seite 8 angegebenen Formel 
i= Bee fiir die Entfernung Sonne-Erde der Wert; 


R = 20150000 Meilen = 149500000 Kilometer. 


Der Fehler, der bei dieser Bestimmung noch untergelaufen sein kann, 
ist verhaltnismaBig klein, unsere Zahl kann héchstens um 50000 Meilen 
zu gro oder zu klein ausgefallen sein. Das bedeutet aber gegentiber 
der Riesenzah] von 20 Millionen Meilen nur einen Fehler von etwa 1/,°/. 

Dabei ist zu bemerken, daB die oben angegebene Zahl die mitt- 
lere Entfernung zwischen Sonne und Erde darstellt. Im Laufe des 
Jahres wechselt diese Entfernung, da die Erdbahn kein Kreis, sondern 
eine Ellipse ist. In der Sonnennihe (Perihel), am ersten Januar, ist 
die Entfernung um 325000 Meilen geringer, in der Sonnenferne der 
Erde (Aphel), am ersten Juli, um 325000 Meilen gréBer als die mittlere 
Entfernung. 


1) F. Kistner, Astron. Nachr. 169, 241268, 1905. 
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Wir haben also durch eine grofe Zahl iibereinstimmender, vonein- 
ander unabhangiger Bestimmungen gefunden, daf die mittlere Entfernung 
zwischen der Sonne und der Erde fast genau 20 Millionen Meilen be- 
trigt, wir haben fiir diese Entfernung eine sehr genaue Zahl ermittelt, 
aber es ist sehr schwierig, sich von dieser so genau bestimmten GrdBe 
eine Vorstellung zu machen, ja ich glaube, das ist tiberhaupt unmdéglich. 
Man hat versucht, diese tiber alles Irdische weit hinausragende GréBe 
unserem Anschauungsvermégen dadurch naher zu bringen, daB man 
allerhand irdische Dinge zum Vergleich herangezogen hat. Wenn z. B. 
ein Schnellzug 75 Kilometer in der Stunde zurticklegt, so wiirde er bei 
ununterbrochener Fahrt die Sonne in 250 Jahren erreichen. Hin anderer 
-etwas scherzhafter Versuch, sich die GréBe der Entfernung der Sonne 
plausibel zu machen, riihrt von Mendenhall her. Helmholtz hat 
nachgewiesen, daS die Fortleitung eines Reizes durch die menschlichen 
Nerven nicht momentan erfolet, sondern eine gewisse, sehr kurze Zeit 
gebraucht. Die Fortpflanzungsgeschwindigkeit des Nervenreizes hat er 
zu 33 Meter in der Sekunde bestimmt. Denken wir uns nun ein Kind, 
das bei seiner Geburt eine allerdings sehr merkwiirdige Abnormitit 
aufweist, es soll niimlich einen so langen Arm besitzen, daB er bis zur 
Sonne reicht. Das Kind wird nach der glinzenden Sonne greifen und 
sich die Finger verbrennen. Aber es wird trotzdem keinen Schmerz 
empfinden, denn bis der Reiz von der. Fingerspitze des Kindes bis zu 
seinem Gehirn gelangt, um dort-.die Schmerzempfindung auszulésen, 
wiirde das Kind das respektable Alter von 140 Jahren erreicht haben 
miissen. 

Solche Vergleiche sind gut, um die Zahl dem Gédiichtnis ein- 
zuprigen; ob sie auch ausreichen, um eine Anschauung von dieser 
GréBe zu bilden, ist eine andere Frage. Ich fiir meine Person muB 
gestehen, ich kann mir eine anschauliche Vorstellung von 20 Millionen 
Meilen nicht machen, vielleicht finden sich unter Ihnen Herren, die ein 
groBeres Anschauungsvermégen besitzen. 

Wenn wir die Entfernung der Sonne von der Erde kennen, so ist 
es leicht, die Dimensionen der Sonne zu bestimmen. Die Sonne er- 
scheint uns als eine helleuchtende kreisférmige Scheibe und es ist 
leicht, die ,scheinbare GréBe“ dieser Scheibe zu bestimmen. Wir 
brauchen nur das Fadenkreuz eines Fernrohrs unmittelbar hinterein- 
ander auf zwei diametral gegeniiberliegende Punkte des Sonnenrandes 
einzustellen und den Winkel zu messen, den die optische Achse des 
Fernrohrs in beiden Stellungen einschlieBt. Der Winkel, unter dem 
uns der Durchmesser der Sonne erscheint, betragt nach genauen Mes- 
sungen zur Zeit des Perihels im Januar 32°32”, im Juli, zur Zeit des 
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Aphels 31°28” und in der mittleren Entfernung 31’ 29”,3. Der Winkel, 
unter dem uns bei der mittleren Entfernung der Radius @ der Sonne 
erscheint, ist also: ey) 
a = 959", 7. 

Merkwiirdigerweise hat sich hierbei zwischen den in verschiedener 
Richtung liegenden Radien trotz der sorgfiltigsten Untersuchung kein 
Unterschied ergeben. Der Durchmesser der Sonne an den Polen scheint 
genau so grof zu sein, wie der am Aquator. Eine Abplattung, wie 
sie die Hrde zeigt, ist auf der Sonne nicht zu bemerken. 

Genau so wie zwischen der Sonnenparallaxe a, dem Erdradius r 
und der Entfernung FR die Gleichung: 


viet 206 265r 
a 
bestand, gilt hier die Gleichung: 
Fr a 2082650 
a 


Daraus ergibt sich der Halbmesser @ der Sonne: 
__ 20150000 - 95,7 
206 265 
o =.93750 Meilen = 695450 Kilometer. 
Der Erdradius war: 
y = 859,4 Meilen = 6377,5 Kilometer, 


es ergibt sich also das Verhialtnis von Sonnenradius zu Hrdradius: 


ore 100% 
. 


Meilen oder: 


Die Entfernung des Mondes von der Erde betriigt 52000 Meilen. 
Denken wir uns also die Erde in die Sonne hineinverlegt, und zwar 
so, daB der Mittelpunkt der Hrde mit dem der Sonne zusammenfallt, 
so wiirde der Mond mit seiner ganzen Bahn noch in den Sonnenkérper 
hineinfallen, und zwar wiirde der Mond nicht etwa an der Oberflaiche 
der Sonne stehen, sondern ziemlich in der Mitte zwischen dem Mittel- 
punkt und der Oberfliiche, so daf bis zur Oberfliche noch etwa 
42000 Meilen jenseits der Mondbahn legen wiirden. Das gibt uns 
eine Anschauung von der gewaltigen Grofe der Sonne, die nicht nur 
viel gréBer als die Erde ist, sondern viel gréBer als das Hrdsystem. 
Denken wir uns die Erde durch eine kleine Kugel von 10 Centimeter 
Durchmesser dargestellt, so miiBte eine im gleichen Mafstabe ausge- 
fiihrte Sonnenkugel einen Durchmesser von 11 Metern besitzen, und 
wenn wir auch die Entfernung zwischen Sonne und Erde im selben 
Mafstabe zur Darstellung bringen wollten, mii&ten wir beide Kugeln 


-in einer Entfernung von 1200 Metern voneinander aufstellen. 
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Aus dem Verhiiltnis der Halbmesser von Sonne und Erde finden 
wir das Verhiltnis der Oberflichen, indem wir das Langenverhaltnis 
ins Quadrat erheben, und so ergibt sich fiir das Verhiltnis zwischen 
der Oberfliiche O der Sonne und der Oberfliche o der Erde: 


: — 12000. 


Die Erdoberfliche ist: 0 = 510 Millionen Quadratkilometer, die Ober- 
fliche der Sonne: O = 6,08 Billionen Quadratkilometer. 

Wenn wir zu der dritten Potenz des Liingenverhaltnisses tiber- 
gehen, so finden wir fiir das Verhiltnis des Volumens V der Sonne 


zum Volumen v der Erde: 


Y _ 1300000. 


v 


Das Volumen der Erde ist: v = 1,08 Billionen Kubikkilometer, das 
Volumen der Sonne: V = 1,41 Trillionen Kubikkilometer. 

Auch iiber das Massenverhiltnis zwischen der Masse M der Sonne 
und der Masse m der Erde kénnen wir uns mit Hilfe einfacher mechani- 
scher Prinzipien Rechenschaft geben. Der Einfachheit wegen wollen 
wir annehmen, daf die Erde sich in einer Kreisbahn vom Radius R 
mit der konstanten Geschwindigkeit q um die Sonne herumbewegt. Sie 
wiirde infolee der Tragheit in tangentialer Richtung in den Raum 
hinausfliegen, wenn sie nicht mit einer Zentripetalkraft F, deren GréBe 


sich sehr einfach zu _ 


gezogen wiirde. Die Geschwindigkeit q ist leicht zu berechnen. Be- 
zeichnen wir die Umlaufszeit der Erde, also 1 Jahr, ‘mit 7, so ist 


2h ° 
= a also wird: 


i ergibt, nach dem Mittelpunkt der Sonne hin- 


mq? 4mRxa? 
W (iene sik RR es Ss 


Wie wirkt nun diese Anziehungskraft? Darauf hat uns Newton 
die Antwort gegeben, sie wirkt nach dem Gesetze der allgemeinen 
Gravitation, nach dem sich zwei Kérper mit einer Kraft anziehen, die 
ihren Massen direkt proportional und dem Quadrat ihrer Entfernungen 
umgekehrt proportional ist. Die Anziehungskraft ist also proportional 
m M : Pee Gm M 
pe» Wir wollen sie gleich R 
stante, die sogenannte Gravitationskonstante bedeutet. Mithin ergibt 
sich: 


setzen, wo G eine universelle Kon- 


4mRx? GmM 
Ee eae oh 


oder: 
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Denken wir uns an der Oberfliiche der Erde einen Punkt von der 


Masse 1, so wirkt auf ihn infolge der Gravitation der Hrdmasse die 


G-m 


Schwerkraft g = a) «6Wenn wir wieder mit G die Gravitationskon- 


stante, mit m die Masse und mit » den Radius der Erde bezeichnen. 
Durch Division der beiden letzten Gleichungen erhalten wir: 


M 4 R® x? 


mg T?r? 

Setzen wir fiir die GréBen auf der rechten Seite die Zahlenwerte 
ein, wobei wir alle Liingen in Meilen, alle Zeiten in Sekunden aus- 
driicken wollen, so erhalten wir: R = 20150000, r = 859,43; T' ist 
das astronomische Jahr, also 7’ = 31558149,2 Sek., g ist 9,81 Meter 
pro Sekunde, a endlich ist die bekannte Ludolfsche Zahl x = 3,1416. 
Mithin ergibt sich das Verhiltnis der Masse JZ der Sonne zur Masse m 
der Erde: 


MH _ 330000. 
m 


Wir sehen also, daB das Verhiltnis der beiden Massen nur etwa 
den vierten Teil so groB ist wie das Verhiltnis der beiden Volumina, 
und gelangen so zu dem sehr tiberraschenden Resultate, daB die mitt- 
lere Dichtigkeit der Sonne etwa nur ei Viertel von der mittleren 


Dichtigkeit der Erde betrigt. Danach wiirde also in einem Kubikmeter 


der Sonne nur etwa der vierte Teil derjenigen Masse enthalten sein, 
der sich in einem Kubikmeter der Erde: findet. Da die mittlere Dichte 
der Erde bezogen auf Wasser ungefihr gleich 5,5 ist, so wire die 
mittlere Dichte der Sonne in der gleichen Hinheit gemessen etwa 1,4. 
Dieses wichtige Resultat wollen wir uns merken, ohne vorlaufig Schliisse 
daraus zu ziehen. 

Die Masse der Erde ist: m= 5900 Trillionen Tonnen (1 Tonne 
= 1000 Kilogramm), also ergibt sich: M = 1940 Quadrillionen 
Tonnen. 

Ferner kénnen wir auch leicht berechnen, um wieviel die Schwer- 
kraft auf der Sonne diejenige auf der Erde iibertrifft. Das Verhaltnis 
der beiden Krafte ergibt sich in erster Annaherung einfach als das 
Verhiltnis der beiden Massen, dividiert durch das Quadrat des Verhilt- 


ae = 27,8. Beriicksichtigt man, 
daB die Erde keine Kugel ist, so findet man, dab die Schwerkraft 
auf der Sonne etwa 27,5mal so groB ist wie am Aquator der Erde, 
ein Kérper auf der Sonne wird mit einer 27,5mal so grofen Kraft nach 


unten gezogen, als wenn er sich auf der Erde befinde. Die Fallge- 
Pringsheim, Physik der Sonne. 2 


nisses der beiden Radien, also zu 
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schwindigkeit auf der Sonne ist daher 27,5mal so grof wie auf der 
Erde, hier fallt ein Kérper in der ersten Sekunde etwa 5 Meter, auf 
der Sonne wiirde er also in der ersten Sekunde ungefihr 137 Meter 
fallen. 

Das sind zuniichst die trockenen Zahlen, die uns iiber die GréBen- 
verhaltnisse der Sonne Aufschlu8 geben. Wichtig ist besonders, daf: 
wir uns Rechenschaft geben iiber die Gréfe der Erscheinungen, die wir 
auf der Sonne wahrnehmen. Die Sonne ist schwerer zu beobachten als 
andere Objekte am Himmel, schon wegen der unangenehmen Higenschaft, 
daB sie nur bei Tage sichtbar ist, oder — um ernsthaft zu sprechen — 
weil die von ihr selbst ausgesandte gewaltige Wirmestrahlung eine 
lebhafte Unruhe in der Erdatmosphire hervorbringt, welche die Be- 
obachtungen sehr erschwert. Auch mit dem besten Fernrohr und unter 
den giinstigsten atmosphirischen Bedingungen kénnen wir kaum zur 
genauen Abbildung von GréBen auf der Sonne kommen, die unter einem 
kleineren Winkel erscheinen als 1”, 1” aber entspricht in der Mitte der 
Sonne etwa einer Ausdehnung von 725 km. Objekte, die eine geringere 
Ausdehnung besitzen als 100 Meilen, die also kleiner sind als etwa 
der zehnte Teil des Erdradius, kénnen wir auf der Sonne — ich will 
nicht sagen iiberhaupt nicht aber doch nicht mit Sicherheit und 
nur unter ganz besonders giinstigen Umstiinden beobachten, im allge- 
meinen geben Stellen, welche um weniger als 100 Meilen vonein- 
ander entfernt sind, keine getrennten Bilder, sie verschwimmen fiir 
unsere Beobachtung ineimander. Objekte, die auf der Sonne eben noch 
an der Grenze des Wahrnehmbaren liegen, wiirden uns auf der Erde schon 
als riesengroB vorkommen. Sie sehen also, daf wir an die Heliographie 
mit einem ganz anderen Mafstab herantreten miissen wie an die Geo- 
graphie, wir kénnen nicht verlangen, die Oberflache der Sonne etwa 
mit der Genauigkeit darzustellen, die wir von unseren Generalstabs- 
karten zu fordern gewohnt sind, sondern wir miissen uns damit be- 
scheiden, nur die allerauffallendsten Dinge in ganz groben Ziigen zn 
erforschen. Freilich ist auf der Sonne an solchen sehr auffallenden 
Objekten von riesiger Ausdehnung kein Mangel und es ist dafiir gesorgt, 
da8 der Sonnenforschung trotz ihrer beschrinkten Beobachtungskratt 
das Material sobald nicht ausgehen wird. 

Zum Schlu8 dieser Vorlesung seien die gewonnenen Zahlen noch- 
mals zusammengestellt. 
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Tabelle 1. 


Zahlenangaben. 
Sonnenparallaxe = 8,80. 
Mittlere Entfernung 
Sonne—Erde=1,495.10"%em. 
ScheinbarerRadius} =959'7. 


Radius =6,955.10%em = 109 Radius 
Oberfliche E =6,08. 10%em? = 12000 ><Oberflache 
Volumen 8 =1,41. 10%cem? =1300000 ><Volumen 
Masse to =1,94. 10"gr. = 330000 ><Masse 
Mittlere Dichte BL 58) onem— "== 0,25><mittlere 3 
ay Dichte (33 
Anziehungs- 5 
beschleunigung j} =2,7. 10*cm.sec~?= 27,5><An- > 
ziehungs- 
beschleu- 
nigung , 


Q* 
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Die Photosphére und ihre Erscheinungen. 


Altere Aufzeichnungen iiber Fleckenbeobachtungen. Lochkamera. 
Fernrohr. Galilei und Ch. Scheiner. MHelioskopisches Okular. Ob- 
jektive Projektion des Sonnenbildes. Photographische Methode. Ihre 
Vorziige und Schwierigkeiten. Berechtigung der subjektiven Methode. 
Die Photosphire. Granulation. Nasmyths Weidenblitter. Huggins 
teiskérner. Langleys Schneeflocken. Vermittelnde Stellung von 
Young und Lohse. Photosphiarisches Netz. Fackeln. Flecken. 
Verteilung der Flecken und Fackeln. Kern und Hof. Lebensdauer 
und Lebensgeschichte der Flecken. Poren. Verschiedenhéiten in Ge- 
stalt und GréBe der Flecken. Licht- und Warmestrahlung der Flecken. 
Struktur des Kerns. Verschleierte Flecken. Wilsons Theorie. Tiefe 
der Flecken. Niveau der Flecken. Stereoskopische Fleckenbilder. 


Nachdem wir uns einen Uberblick iiber die Methoden verschaftt 
haben, die zur Kenntnis der wichtigsten fiir die Dimensionen der Sonne 
in Betracht kommenden Zahlen fiihren, und nachdem wir wns mit diesem 
etwas trockenen Zahlenmaterial bekannt gemacht haben, wollen wir heute 
dazu iibergehen, den Gegenstand unseres Interesses, die Sonne selbst zu 
betrachten. Wenn wir unsere Augen auf die Sonne richten, um sie zu 
beobachten, so erleiden wir dasselbe MiBgeschick wie Goethes Faust. 
Sehnsiichtig harrt er dem Aufgange der Sonne entgegen, als sie end- 
lich erscheint, blickt er begeistert nach ihr hin und ruft aus: 


yole tritt hervor! — Und leider! schon geblendet 
Kehr’ ich mich weg vom Augenschmerz durehdrungen!“ 


Der Glanz des Sonnenlichtes ist so gewaltig, daB unsere, nicht fiir die 
Sonnenbeobachtung, sondern fiir die Betrachtung der alltiiglichen Dinge 
des Lebens eingerichteten Augen ihn nicht zu ertragen vermégen. Diese 
brutale Tatsache ist schuld, daB uns aus alten Zeiten tiber die Vorginge 
auf der Sonne so gut wie gar keine Berichte vorliegen. Hs treten hiufig 
sehr auffallende Erscheinungen auf der Sonne auf, Flecken, die mit bloBem 
Auge gesehen werden kénnen, aber es sind uns aus alter Zeit nur sehr 


Altere Fleckenbeobachtungen. 21 


2 


wenige Beobachtungen dariiber bekannt geworden. Kurz vor Sonnen- 
untergang, wenn wir die Sonne durch die tiefen dunstigen Schichten 
der Erdatmosphire hindurch sehen, hat sie, vom Schimmer des Abend- 
rots umgeben, nicht eine so starke blendende Kraft, und wenn die 
Dunstschicht durch besondere RegelmiBigkeit ausgezeichnet ist, kénnen 
sehr grobe Sonnenflecken gesehen werden. Hs ist nur eine solche Flecken- 
beobachtung aus der Zeit Karls des GroBen, und zwar vom 17. Mirz 807 
bekannt, und eine andere Beobachtung von Flecken aus dem Jahre 1588. 
Sie sehen, das Material ist au8erordentlich spirlich. 

Man hielt diese Flecken damals fiir Planeten, und in der Tat 
werden diese, wenn sie vor der Sonne voriibergehen, als dunkle Flecken 
auf die helle Sonnenscheibe projiziert. 

Vor der Erfindung des Fernrohrs wire die einzige Méglichkeit, die 
Sonne regelmiBbig zu beobachten, durch das Prinzip der Lochkamera 
gegeben gewesen. Wenn wir die von einem leuchtenden Gegenstand, 
etwa der Sonne, ausgehenden Strahlen durch eine kleine Offnung in 
emen dunklen Raum eintreten lassen und dort auf einem weiben Schirm 
auffangen, so sehen wir infolge der geradlinigen Fortpflanzung der 
Lichtstrahlen auf dem Schirm ein deutliches umgekehrtes Abbild des 
Objektes, also in unserem Falle der Sonne. Solche Sonnenbilder kénnen 
wir beobachten, wenn die Sonne durch das Laub der Baume scheint, 
die keineswegs kreisformigen Zwischenraiume zwischen einzelnen Blattern 
wirken als abbildende Offnungen, und so entstehen auf dem Boden die 
auffallend hellen, kreisrunden Sonnenbilder. Tatsachlich sind solche 
Beobachtungen der Sonne mit Hilfe der Lochkamera auch gemacht 
worden, merkwiirdigerweise jedoch erst unmittelbar nach der Hrfindung 
des Fernrohrs. Wir haben aus dem Jahre 1610 Aufzeichnungen eines 


- ostfriesischen Astronomen Johann Fabricius, der die Sonnenflecken 
mittels einer Lochkamera beobachtete, aber erst nachdem er sie mit 


einem hollindischen Fernrohr entdeckt hatte. Da ibn bei der Fernrohr- 
beobachtung die blendende Helligkeit der Sonne stdrte, so nahm er zu 
der lichtschwacheren Lochkamera seine Zuflucht, um die Beobachtung 


_ der Sonnenflecke, die sein Interesse erregt hatten, fortzusetzen. 


Als die Fernrohre in Aufnahme kamen, wurden an verschiedenen 
Orten Beobachtungen der Sonnenflecken gemacht. Galilei, einer der 
ersten Erbauer eines Fernrohrs, richtete es auf die verschiedensten 
himmlischen Objekte und so benutzte er es auch, zuerst wohl im Ok- 
tober 1610, um Sonnenflecke zu beobachten. Er zeigte sie auch seinen 
Freunden in Rom.im Garten der Villa Bandini, aber er stellte doch nur 
gelegentliche Beobachtungen an, wenn das allzu grelle Sonnenlicht durch 
eine gleichmiaBige, diinne Schicht von Wolken oder Nebel gemildert war. 
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Damals scheint auch Galilei die Flecke fiir Planeten gehalten zu 
haben, und er hat sich nicht weiter mit ihnen beschiiftigt. So blieb die 
Sache, bis der Jesuitenpater Christoph Scheiner in Ingolstadt die 
Flecke dauernder und eingehender verfolgte. Er unterschied bereits den 
Kernschatten und den Halbschatten, sowie die Bewegungen der Flecken, 
auch beobachtete er die hellen Stellen auf der Sonne, die wir als Fackeln 
bezeichnen. Aber trotzdem kam er nicht dazu, diese Hrscheinungen 
als solare Objekte zu erkennen, sondern glaubte, sie fiir Dinge halten zu 
miissen, die zwischen der Sonne und der Erde liegen, also fiir plane- 
tarische Kérper. Durch die Untersuchungen von Scheiner wurde 
aber Galilei ermuntert, seine Beobachtungen der Sonnenflecke wieder 
aufzunehmen, und er fand die Gesetze der Bewegung dieser Flecke, er 
bemerkte, daB sie sich regelmafig verschieben, und schlof daraus, dai 
es solare Erscheinungen sind, die nur darum sich zu bewegen scheinen, 
weil die Sonne sich um ihre Achse dreht. Mit dieser Behauptung stieB 
er freilich auf starke Opposition u. a. auch bei Johann Tarde, der an 
der Ansicht festhielt, daB die Flecken Planeten seien. ,,Die Sonne“, 
sagte er, ,ist das Auge der Welt und das Auge der Welt kann nicht 
an einer Augenkrankheit leiden.“ Die hiufige Beobachtung der Sonne 
ohne geniigende Abblendung der Uberfiille ihrer Strahlung soll die Ur- 
sache yon Galileis spiterer Erblindung gewesen sein. 

Auch wenn wir die Sonne mit dem Fernrohr beobachten, legt 
die Hauptschwierigkeit darin, da8 ihr ungeheurer Glanz das Auge blendet, 
und es hat groBe Miihe gekostet, diese Uberfiille des Lichtes zu mildern. 
Man hat zuniichst zu dunklen Glisern seine Zuflucht genommen, die 
man vor das Auge brachte, und ist dann allmihlich zu‘immer besseren 
Schwichungsapparaten fortgeschritten. Ich médchte hier nur auf das 
sogenannte helioskopische Okular eingehen, welches jetzt ziemlich 
allgemein fiir subjektive Beobachtungen der Sonne angewendet wird. Hs 
wurde erfunden von Cavalleri de Monza und zuerst von Porro in 
Paris konstrwert. Das Prinzip des Helioskops besteht. darin, dab das zur 
Beobachtung gelangende Licht polarisiert wird und durch einen Analy- 
sator in jedem beliebigen Grade geschwacht werden kann. Die jetzt 
am haufigsten angewendete Form des Instrumentes ist die sehr zweck- 
miBige, ihm von Merz gegebene. Das von dem Objektiv des Fernrohrs 
herkommende Licht, dargestellt durch den Strahl A (Fig. 7), trifft zu- 
nachst unter dem Polarisationswinkel das Glasprisma P,, der reflektierte 
geradlinig polarisierte Strahl fallt unter dem gleichen Winkel auf das 
zweite, dem ersten parallele Prisma P,. Das von diesem reflektierte, noch 
volistandiger polarisierte Licht wird noch zweimal unter dem Polari- 
sationswinkel von den beiden einander parallelen Spiegeln aus schwarzem 
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Glase, R, und R,, reflektiert und geht dann durch das Okular O, aus 
welchem es bei B in das Auge tritt. Der obere Teil des Apparates 
ist um die Achse CD, welche mit dem 
Lichtstrahl zwischen P, und R, zu- 
sammentallt, drehbar. Dadurch kann die 
Hinfallsebene des Lichts auf die Spiegel 
um einen beliebigen Winkel gegen die 
Hinfallsebene auf die Prismen gedreht 
und die Intensitiit des von R, und R, 
reflektierten Lichtes in jedem beliebigen 
und durch Drehung veriinderlichen Grade 
geschwacht werden. In der in der Figur 
gezeichneten Stellung von F, und R, 
wiirde die Helligkeit viel zu gro sein, 
dreht man das Okular um 90° aus dieser 
Stellung heraus, so wird die Helligkeit @ 
Null. Man benutzt das Okular also in 
einer zwischenhegenden Stellung. Durch 


ZG 
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die Dupliitit der Prismen und Spiegel 
wird erreicht, da8 das Licht in derselben 
Richtung aus dem Okular austritt, im 
welcher es in das Objektiv eintritt. Es wird nur ein wenig parallel 
verschoben, und wenn der Beobachter die Helligkeit des Bildes variieren 
will, so braucht er bei der Drehung der oberen Hiilfte des Okulars die 
Stellung des Auges nur unbedeutend zu verandern. Wir haben also die 
Méglichkeit, die Helligkeit in jedem beliebigen Grade zu schwachen; 
das ist sehr wichtig, weil wir es auf der Sonne mit Objekten von sehr 
verschiedener Helligkeit zu tun haben und daher eine Lichtschwachung, 
welche fiir ein Objekt geeignet ist, ftir ein anderes ungiinstig ist. Das 
Merzsche Okular hat nur einen Nachteil, das ist sein hoher Preis. 
Neuerdings hat P. Colzi ein Helioskop angegeben, welches von 
Carl ZeiB in Jena in den Handel gebracht wird und bei erheblich 
geringerem Preise anniihernd das gleiche leisten soll 
wie das Merzsche. Hier wird das aus dem Objektiv 
bei A austretende Licht (Fig. 8) zunichst an dem 
unbelegten Glasspiegel S und dann an der dem Spiegel 
parallelen Trennungsfliche eines Doppelprismas re- 
flektiert. Das Doppelprisma besteht aus einem recht- 
winkligen Crownglasprisma P, und dem Fliissig- 
keitsprisma P,. Fiillt man dieses mit einer Fliissigkeit, 
deren Brechungsindex sich nur sehr wenig von dem ; Fig. 8: 
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des Glases unterscheidet, so tritt an der Grenzfliiche zwischen P, 
und P, nur eine sehr schwache Reflexion ein, der reflektierte Strahl, 
der dann bei B in das Okular gelangt, ist also fiir die Beobachtung 
gentigend geschwiicht. Als brechende Fltissigkeit wendet man ver- 
schiedene Ole an, und hat es in der Hand, durch Austausch des 
benutzten Ols den Grad der Lichtschwichung zu variieren, aller- 
dings weniger rasch und weniger bequem als beim Merzschen Helio- 
skop, und das scheint mir ein Nachteil des Colzischen Instruments 
zu sein. 

Die helioskopischen Okulare dienen der subjektiven Beobachtung 
der Sonne. Wenn man dauernde Bilder der beobachteten HErscheinungen 
haben will, so mui man sie aufzeichnen. 

Die gréberen Erscheinungen auf der Sonne kann man auch einem 
gréBeren Kreise von Zuschauern objektiv vorfiihren, indem man mit 
dem Fernrohr ein Sonnenbild auf einem weifen Schirm entwirft. Hin _ 
solches Bild erhalt man entweder in ziemlich kleinen Dimensionen, 
wenn man das Okular des Fernrohrs herausschraubt und den Schirm 
direkt in die Brennebene des Fernrohrobjektivs bringt, oder in ver- 
gréBertem Mafstabe, wenn man das Okular des Fernrohrs als Pro- 
jektionslinse benutzt und damit das von dem Objektiv entworfene Bild 
vergréBert projiziert. Diese letztere Methode wollen wir spater hier 
anwenden, um die Hrscheinungen, welche sich uns auf der Sonne bieten, 
direkt zu beobachten. 

Wenn wir an die Stelle des weiSen Schirms eine photographische 
Platte bringen, indem wir das Okular durch eine photographische Kamera 
ersetzen, so kénnen wir das Bild der Sonne entweder, in der Brenn- 
ebene des Objektivs oder mit Hilfe einer passenden OkularvergréBerung 
photographieren, und das ist eine Methode, welche seit dem groBen 
Aufschwung, den die Photographie genommen hat, in auferordentlich 
ausgedehntem Mafe angewendet wird. Die grofen Vorziige der photo- 
graphischen Methode liegen auf der Hand. Wenn die Einrichtungen 
dafiir einmal getroffen sind, gehen die Aufnahmen sehr rasch und be- 
quem von statten, man kann daher jeden kurzen Sonnenblick be- 
nutzen und ist sehr viel weniger vom Wetter abhiingig als bei der 
subjektiven Beobachtung. Das so in ganz kurzer Zeit gewonnene Bild 
kann man spater in Mufe untersuchen. Dazu kommt die wenigstens 
in Bezug auf die GréBenverhiltnisse und Lage der Objekte absolut. zu- 
verlassige, von keinen Ungenauigkeiten und Irrtiimern des Beobachters 
getriibte Wiedergabe der Erscheinungen, und so ist die photographische 
Methode fiir die regelmiBige Registrierung und die laufende Statistik 
der wichtigsten Sonnenphinomene von ganz hervorragender Bedeutung 
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geworden und hat in dieser Beziehung die Okularbeobachtung fast voll- 
stiindig verdrinet. 

Aber auch die Photographie hat ihre Miingel. Bei einem Objekte 
wie die Sonne, bei welchem wir es oft mit dicht nebeneinander- 
liegenden Stellen von sehr verschiedener Helligkeit zu tun haben, 
treten fiir die photographische Wiedergabe groBe Schwierigkeiten auf; 
haufig wird es sich ereignen, da ein Teil der Platte tiberexponiert ist, 
wahrend ein benachbarter noch unterexponiert erscheint. Daher ist das 
erhaltene Bild wesentlich von der Dauer der Exposition und der Art 
der Entwicklung abhingig, und es hingt vom Zufall oder der Geschick- 
lichkeit des Experimentators ab, wie die mit dem selben Fernrohr her- 
gestellte Wiedergabe des selben solaren Phinomens in der Photographie 
sich darstellt. So wird denn auch je nach den Zwecken, die man mit 
der Photographie verfolgt, je nach den Teilen der Erscheinung, auf 
deren Wiedergabe man den gréften Wert legt, und natiirlich auch je 
nach der angewandten Vergréferung die Expositionszeit in weiten 
Grenzen variert. Unter allen Umstiinden ist sie bei der grofen Licht- 
starke des zu photographierenden Gegenstandes sehr kurz, sie liegt 
zwischen etwa ‘Yoo, und ‘/,95) Sekunde. 

Wenn es sich um die feinsten Details und um schwer zu beobachtende 
Erscheinungen handelt, ist die subjektive Methode der photographischen 
wohl immer noch iiberlegen. Das geiibte Auge eines aufmerksamen 

_ Beobachters sieht in besonders giinstigen Momenten Dinge, welche 
die photographische Platte kaum wiederzugeben vermag, besonders da 
haufig neben den Intensitiitsverschiedenheiten noch feine: Farben- 
verschiedenheiten ins Spiel kommen, fiir welche das Auge ungleich 
empfindlicher ist als die photographische Platte. Und so hat die 
| photographische Methode fiir das Spezialstudium der feinsten Sonnen- 
_ erscheinungen die subjektive Beobachtung keineswegs verdringt. Beide 
| haben ihre Vorztige, beide ihre Nachteile, und durch das Zusammen- 
| wirken beider Methoden kann mehr erreicht werden, als durch eine von 
| ihnen allein. Freilich ist bei der subjektiven Methode, besonders wo 
es sich um die feinsten der Beobachtung eben gerade noch zuginglichen 
| Einzelheiten handelt, die Gefahr der Voreingenommenheit des Beob- 
|| achters, die Gefahr von Selbsttiuschungen und einseitiger Darstellung 
| viel gréBer, als bei der photographischen Platte, aber auch diese hat 
ihre subjektiven oder besser individuellen Higenheiten, und. nicht alles, 
was eine photographische Aufnahme zeigt, stellt em getreues, objektives 
|| Bild der Erscheinungen dar. Wie die Dinge sind, kénnen wir nie fest- 
|| stellen, sondern wir miissen uns darauf beschrinken, zu erfahren, wie 
| sie bei der einen oder der andern Art der Beobachtung erscheinen. Je 
| 
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mehr verschiedene Methoden der Beobachtung wir besitzen, desto eher 
kénnen wir hoffen, dem Wesen der beobachteten Erscheinung niher 
zu kommen. 

Wir wollen uns nun den durch das Fernrohr auf der Sonne sicht- 
baren Erscheinungen zuwenden.') Fig. 9 stellt ei Bild der Sonne dar, 


welches nach einer am 5. Sept. 1908 in Potsdam aufgenommenen Photo- 
graphie von Lohse wiedergegeben ist. Was wir hier sehen, ist die 
helle, mit dem blendenden weiBen Lichte leuchtende, fiir gewéhnlich 


1) In den Vorlesungen wurde aufer der Projektion von Diapositiven, welche 
teils nach Zeichnungen, teils nach Photographien angefertigt waren, auch mit 
Hilfe eines Fernrohrs das Bild der Sonne selbst nach der oben (Seite 24) an- 
gegebenen Methode projiziert und die gerade sichtbaren Objekte besprochen. In 
der obigen Darstellung kniipfen wir die Besprechung an die beigegebenen 
Figuren an. 
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allein sichtbare Oberfliche der Sonne, die sogenannte Photosphiire. 
Si OPS er , ale rai NiCd OT 2 > ; . . 
Sie erscheint als Kreisscheibe, aber es bedarf wohl keiner eingehenden 


Begriindung dafiir, da& die Sonne keine Scheibe ist, sondern daB sie 


eine kugelférmige Gestalt hat. Die leuchtende Oberflache dieser Kugel 
ist die Photosphire. Zunichst ist auffallend, daB die Helligkeit der 
Photosphire nach dem Nande hin stark abnimmt, eine Beobachtung, 
die man immer in der gleichen Weise bestitigt findet, ferner sehen 
wir einige auffallend dunkle Stellen, sogenannte Sonnenflecken und 
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in der Nahe des Sonnenrandes einige Stellen von gréBerer Hellig- 
keit als die der Umgebung, sogenannte Fackeln. Auf dem gréften 
Teile der Photosphare ist nichts Besonderes zu sehen, er erscheint auf 
diesem Bilde nahezu gleichmaBig hell. In Wirklichkeit ist die Ober- 
fliche der Photosphire aber nicht eine gleichmibig leuchtende Flache, 
sondern sie zeigt eine gewisse Struktur, die Granulation. Um diese 
zu erkennen, reicht die in unserem Sonnenbilde angewendete VergréBerung 
nicht aus. Die Tat- 
sache,daB die Photo- 
sphiare solche Hel- 
higkeitsdifferenzen 
besitzt, daB sie aus 
nahe aneinander- 
liegenden Stellen 
von gréSerer und 
geringerer  Licht- 
stirke mosaikartig 
zusammengesetzt 
ist, laBt sich mit 
Hilfe von starken 
FernrohrvergréBe- 
rungen leicht er- 
kennen. Die Ge- 
stalt der einzelnen 
Mosaiksteine aber, 
die* das Bild zu- 
Sarees oe sammensetzen, die 
mee = 'orm und Beschaf- 
MS fenheit der einzel- 


nen Elemente, wel- 
che die Granulation bilden, ist nicht mit voller Sicherheit festzustellen. 
Diese Elemente sind so klein, daB sie in der Regel wohl schon unterhalb 
der Grenze der genauen Sichtbarkeit liegen. Nur unter ganz besonders 
giinstigen Bedingungen, bei ungewodhnlich ruhiger Atmosphire, erhalten 
wir ein deutliches Bild der Granulation, und so sehen wir, daB ver- 
schiedene hervorragende Sonnenbeobachter die Granulation in ganz ver- 
schiedener Weise beschreiben und darstellen. Es ist das interessant 
und wichtig, weil es deutlich erkennen lift, daB wir die Angaben auch 
der besten Forscher, sobald es sich um sehr feine Details handelt, nur 
mit groBer Reserve aufzunehmen haben. LEinige Bilder modgen das 
Gesagte erhirten. 
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Fig. 10 (S. 27) stellt die Zeichnung einer Sonnenfleckengruppe von 
Nasmyth dar, in deren Umgebung die Granulation wiedergegeben ist. 
Nasmyth vergleicht die einzelnen Bestandteile, aus denen sich die Granu- 
lation zusammensetzt, mit Weidenblittern, und das Bild zeigt die Sonnen- 
obertlache wie aus einem Geflecht solcher Blitter gebildet, deren Liinge er 
zu eimigen tausend Meilen angab. Andere Beobachter wie Secchi und 
Huggins schrieben diesen Gebilden eine andere, weniger liingliche Ge- 
stalt zu und verglichen sie mit Reiskérnern Hine Zeichnung der Granu- 
lation nach Huggins ist in Fig. 11 gegeben, nach ihm ist der Durch- 
messer der Reiskérner 25 bis 30 Meilen. Langley stellt die Elemente 
der Granulation ahnlich dar wie Schneeflocken, die auf einem hellgrauen 


Fig. 12. 


Tuch ausgestreut sind (s. Fig. 12), und sagt, sie seien Gebilde von 50 
bis 100 Meilen Durchmesser. Danach wiirden sie also in der Tat an 
der fiuBersten Grenze der Beobachtbarkeit liegen. Langley glaubte 
aber doch anu besonders gtinstigen Tagen gesehen zu haben, dab diese 
Schneeflocken aus noch kleineren Flocken zusammengesetzt sind, welche 
den gréBeren Gebilden ahnlich sind, aber nur etwa den fiinften Teil 
ihrer GréBe besitzen. Langley hat auch versucht, eine Schatzung tiber 
die GréBe der Fliiche zu geben, welche von diesen hellen Gebilden ein- 
genommen wird, und gibt an, da sie ‘/; der ganzen Sonnenscheibe 
bedecken, wihrend 4/, von den dunkleren Stellen eingenommen wird. 
Trotzdem schiitzt er die Helligkeit, die von diesen helleren Gebilden 
ausgeht, als viel gréBer als die von den dunklen Stellen ausgesandte 
und glaubt, daB etwa */, der gesamten Helligkeit der Photosphire von 
den hellen Schneeflocken herriihrt. Danach mtiBte die Flichenhelligkeit 
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der helleren Stellen der Granulation etwa 12mal so groB sein wie die 
der dunkleren. 

Young nimmt eine vermittelnde Stellung in bezug auf die Ele- 
mente der Granulation ein, er sagt, daB in der Photosphare stellen- 
weise Strukturen vorkommen, wie sie Nasmyth darstellt, ,aus langen, 
schmalen, stumpfendigen Faden gebildet, die weniger mit Weiden- 
blittern als mit Strohhalmen zu vergleichen sind, die eine annihernd 
parallele Lage haben“. Diese Struktur soll namentlich in dem Halb- 
schatten der Flecken und deren unmittelbarer Umgebung vorkommen und 
durch die Zeichnung von Nasmyth recht gut wiedergegeben® sein, ,,wenn 
auch die Zeich- 
nungen Langleys 
die Einzelheiten 
genauer und vyoll- 
kommener zur An- 
schauung bringen“. 
Aber auch Fig. 11 
ist nach Young 
,ohne Zweifel eine 
durchaus  richtige 
Zeichnung der Son- 
nenoberfliche, wie 
sie durch ein gutes 
Fernrohr unter giin- 
stigen, wenn auch 
nicht den allerbe- 
; sten Umstanden ge- 
sehen wird“. Ahnlich auBert sich Lohse, von dem die schéne Zeich- 
nung der Granulation Fig. 13 herriihrt. Nach ihm besteht die Granu- 
lation im allgemeinen aus kleinen rundlichen, hiufig perlenschnurartig 
aufgereihten Kérnern von 1 bis 2” Durchmesser, doch ist ihre GréBe 
und Gestalt verschieden. Zwischen ihnen befinden sich gréBere dunkle 
Zwischenraume. Diese im allgemeinen beobachtete rundliche Form ist 
nur in der Nachbarschaft der Flecken veriindert, und Lohse hilt die 
Nasmythschen ,,Weidenblitter“ entschieden nur fiir eine Folge der 
Fleckenbildung. Es ist ihm unerklirlich, wie Nasmyth angibt, dab 
er sie nicht bloB in unmittelbarer Nahe der Flecken, sondern auf der 
ganzen Oberflache der Sonne beobachtet hat. 

Wie weit aber auch bei den verschiedenen Darstellungen der 
feinsten Struktur der Granulation subjektive Anschauungen und Higen- 
arten der Beobachter mitgespielt haben migen, in den wichtigsten 


| 
] 
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Punkten stimmen alle tiberein. Zuniichst darin, daB die Photosphiire 
aus helleren und dunkleren Stellen zusammengesetzt ist, sodann darin, 
daS man den Eindruck hat nicht von dunklen Flecken auf einem 
hellen Hintergrund, sondern von hellen Stellen, die sich von einem 
weniger hellen 
Grunde abhe- 
ben, und endlich 
darin,daB es sich 
nicht um eine 
feste unveran- 
derliche  _Er- 
scheimung han- 
delt,sondern um 
etwasWechseln- 
des, sich fort- 
wahrend  An- 
derndes, ich 
méchte sagen 
etwas Lebendi- 


ges, vergleich- 
bat einem vom 
Sturme gepeit- 
schten Meere. 
Auch die pho- 
tographischen 
Sonnenaufnah- 
men zeigen un- 
ter  giinstigen 
Umstiinden bei 
geniigender Ver- 
ordBerung die 


Granulation. 
Janssen, dem 


wir die schén- 


Fig. 14. 


sten Sonnen- 
photographien verdanken, hat Bilder hergestellt, bei denen die Granu- 
lation deutlich sichtbar ist und als ein Mosaik sehr verschiedenartig ge- 
stalteter Elemente erscheint. Dabei zeigt sich die auffallende Erscheinung, 
daB die Schiirfe und auch die Gestalt dieser photosphirischen Korner an 
verschiedenen Stellen des gleichen Bildes sehr verschieden ist. Wahrend 
an manchen Stellen die Granulation durchaus scharf erscheint, sind 


sung. 


ray 


i 
ra 
2 
> 
o 
a 
an 
ov 
= 
N 


n und verschleiert. 


om 


hw 


dem 


s¢ 


ver 


andere Partien des Bi 


tz 


shes 
i Photographien 


4 


AY1S¢ 


Vamen photosph 


In | 


hat Janssen mit 


seau photosph 


Sy, 


scheinunge 


onnenflecken die 


eat 


n eligen 5 


ay 


o. 14 sind zwe 


So 


= 
ual 


co 


n, auf denen nebe 


beleet 


\ 
) 


érique 


ré 
von Janssen wiederg¢ 


( 


Photosphiirisches Netz. 33 


vo 


Granulation und das photosphiirische Netz deutlich zu sehen sind. Der 
Mafstab ist ein solcher, dai 1 cm des Bildes einer Ausdehnung von 
4000 Meilen entspricht. Beide Bilder sind am 1. Juni 1878 in Meudon 
aufgenommen mit einer Zeitdifferenz von 50 Minuten und zeigen deutlich, 
dai das photosphiirische Netz in dieser Zeit betriichtliche Anderungen 
erfahren hat. Hin aufmerksamer Vergleich beider Bilder wird das besser 
erkennen lassen als eine lange Auseinandersetzung. Sehr schén ist die 
Granulation und das Se Netz auch auf einer anderen Photo- 
graphie von Janssen zu sehen (s. Fig. 15), 

Hs hat von Anfang an sient an Stimmen gefehlt, welche das 
photosphirische Netz und seine Verinderungen auf den Hinflu8 der 
Erdatmosphire mit ihren Bewegungen geschoben haben, und es unter- 
liegt jetzt wohl keinem Zweifel mehr, da der Ursprung dieser Er- 
scheinung nicht auf der Sonne zu suchen ist. Vielmehr entsteht sie 
zum Teil durch Unruhe in der Erdatmosphire, zum gréften Teil aber 
durch Luftstrémungen im Innern des Fernrohrs, die infolge der Er- 
warmung des Linsensystems durch die Sonnenstrahlung auftreten. Auf 
dem durch die Gunst der atmospharischen Bedingungen besonders ausge- 
zeichneten Z6-sé Observatorium bei Zi-ka-wei in China ist es Chevalier’) 
gelungen, eine ganze Reihe vorziiglicher Photographien der Photosphire 
zu erhalten, bei denen das photospharische Netz ganz oder fast ganz 
fehlte. Die Bilder vertrugen eine derartige VergriSerung, dai 1 mm 
einem Sehwinkel von 0”,9 entsprach. Dabei zeigten sich ae Elemente 
der Granulation als Gebilde, deren Gréfe bis auf 1” bis 3” herabging. 
Diese untere Grenze hangt aber nach Chevalier nicht von der wirk- 
lichen GréfBe der Granulationselemente, sondern von der Auflésung des 
Fernrohrs und den atmosphirischen Bedingungen ab. Bei Beobachtung 
mit dem Auge sollen sich die Kérner der Granulation bis zu einer 
Ausdehnung von 0”,3 hinab verfolgen lassen. Ihre Gestalt ist mehr 
oder weniger kreisférmig oder elliptisch. Sie sind deutlich in Gruppen 
angeordnet. Wenn er in kurzen Intervallen ee Reihe von Aufnahmen 
machte, so fand Chevalier, da8 nach 1 oder 1'/, Minuten die meisten 
Korner nahezu unverandert sind und vollkommen rekognosziert werden 
kénnen. Nach 2 Minuten sind noch einzelne Korner sicher wieder- 
gierkennen, nach 7 Minuten sind einige Andeutungen einer ahnlichen 
Gruppierung vorhanden, nach 10 Minuten ist alles vollstandig verandert. 
Aber immer, auch bei dem kiirzesten erreichten Intervall zweier auf- 
einanderfolgender Aufnahmen sind Anderungen der Gestalt, der Helligkeit 
und der relativen Lage der Kérner zu beobachten. Die Verainderungen 


1) 8. Chevalier, Astrophys. Journ. 27, 12—24, 1908. 
Pringsbeim, Physik der Sonne. 3 
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der Lage sind in Richtung und Gréfe sehr verschieden, die aus ihnen 
berechnete Geschwindigkeit der Kérner schwankt zwischen 1 und 


Fig. 16. 


30 Kilometern pro Sekunde. Dabei verfolgt jedes Korn seine eigene Bahn, 
unbekiimmert um die Bewegung seiner Nachbarn. In Fig. 16 sehen 
Sie zwei solche Aufnahmen von Chevalier, die am 24. Januar 1906 
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in einem Intervall von 50 Sekunden gemacht worden sind. Auf ihnen sehen 
Sie deutlich sowohl unveriinderte wie veriinderte Formen der Granulation. 

AuBer diesen helleren Stellen, welche sehr unbestiindige Gebilde dar- 
stellen, treten aber noch andere Gebicte stirkerer Helligkeit auf, das sind 
diejenigen Hrscheinungen, welche man als Sonnenfackeln bezeichnet. 
Sie sind viel gréfer als die bisher betrachteten Gebilde, ihre Aus- 
dehnung geht bis zu vielen tausend Meilen, iiber ihre Gestalt kann 
also unter den verschiedenen Beobachtern keine Meinungsverschieden- 
heit entstehen. Secchi gibt an, er habe Fackeln gesehen, welche wie 
eine helle Lichtwelle die Hialfte der Sonnenscheibe einnahmen, die 
meisten jedoch haben eine viel kleinere Ausdehnung. Fackeln sind nur 
in der Niihe des Sonnenrandes leicht zu beobachten; dort, wo die Hellig- 
keit der Photosphare stark 
herabgesetzt ist, heben 
sie sich als auffallende 
helle Stellen von dem 
weniger hellen Hinter- 
grunde ab. Jedoch kann 
man sie bei einiger Ubung, 
und wenn man sorefaltig 
alles fremde Licht ab- 
blendet, auf der ganzen 
Photosphiire wenigstens 


schwach angedeutet wahr- 


Fig. 17. 


nehmen. Sie erscheinen 
als feine fasrige Gebilde, die sich in ihren feinsten Ausliufern netzartig 
iiber die Photosphire ausbreiten, ihre Struktur ist sehr a@hnlich der 
Granulation der iibrigen Photosphire. In Fig. 17 sehen wir nach einer 
Zeichnung von Secchi ein ausgedehntes Gebiet charakteristisch geformter 
Fackeln in der Umgebung eines Sonnenfleckens nahe am Rande der Sonne. 

Ebenso wie die Granulation sind auch die Fackeln keine stabilen, 
unveranderlichen Erscheinungen, etwa wie Berge auf der Sonne, sondern 
sie sind ebenfalls sehr wechselnde Gebilde, welche entstehen und vergehen, 
sich manchmal nur stundenlang, manchmal aber auch wochenlang an 
derselben Stelle der Sonne erhalten, wenn sie dabei auch ihre Gestalt 
fortdauernd iindern. Hinige dieser Forminderungen sind tibrigens nur 
scheinbar und sind eine Folge der verschiedenen Lagen, welche die 
Fackeln sukzessive auf der kugelférmigen Sonnenoberfliche einnehmen. 

Wenn Fackeln am duBersten Rande der Sonne sichtbar sind, so 
scheinen sie manchmal tiber diesen Rand hinauszuragen und sehen aus 


wie Erhéhungen der Photosphiire (s. Fig. 18 nach einer Zeichnung von 
By 
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Secchi). Und so hat man die Erscheinung der Fackeln dadurch zu 
erkliren versucht, daS man sie ganz allgemein als Hrhéhungen der 
Photosphire auffaBte. Dabei nahm man als Ursache fiir die Hellig- 
keitsabnahme der Photosphiire nach dem Sonnenrande hin das Vor- 
handensein einer absorbierenden Sonnenatmosphiare an, deren Absorption 
nach unten wegen der zunehmenden Dichte stark zunehmen mu. Wenn 
ein Himmelskérper A (Fig. 19) von einer Atmosphire umgeben ist, 
deren duBere Begrenzung 
durch den Kreisbogen A 
angedeutet sei, so ist klar, 
daf die senkrecht von ihm 
ausgehenden Strahlen ab 
einen kiirzeren Weg in der 
Atmosphire zuriickzulegen 
haben als die tangential 
Fig. 18. ausgehenden ac. So muB 


das Licht, das vom Sonnenrande zu uns kommt, durch eine lange Strecke 
der tieferen, stark absorbierenden Atmospharenschichten gehen und daher 
weniger hell erscheinen als das von der Mitte der Sonne ausgehende. 
Wenn die Fackeln aber iiber die Photosphiare hinausragen, so wird das 
von ihnen ausgestrahlte Licht nur durch eine verhiltnismaBig kurze und 
wenig dichte Schicht der Atmosphare gegangen und daher nur wenig ge- 
schwiicht sein, wihrend die von den benachbarten tieferen Schichten der 
Photosphaére kommenden Strahlen eine viel 
stirkere Absorption erleiden. Inwieweit diese 
Erklarung durchanderweitige Beobachtungen 
und aus ihnen entspringende Ansichten zu 


modifizieren ist, werden wir spater sehen. 
Sabane: Die Fackeln treten hiufig aufin der Nahe 

von anderen sehr auffallenden Erscheinungen auf der Sonne, den sogenannten 
Sonnenflecken. Diese sind Gebilde, die sich als Stellen stark herabgesetzter 
Helligkeit auf der Photosphare markieren und wegen ihrer auferordentlich 
auffallenden, sehr wechselnden Erscheinung unter allen Sonnenphinomenen 
die bekanntesten und fiir das grofe Publikum die interessantesten sind. 
Die aiten Astronomen, die daran gewéhnt waren, die schénen Cesetz- 
maBigkeiten der Mechanik des Himmels durch ihre Beobachtungen zu 
_ bestatigen, waren von so verinderlichen Gebilden, wie es die Sonnen- 
flecken sind, wenig erbaut. So sagte Lalande zu einem Anfanger: ,,Ne vous 
attardez pas trop aux taches, c’est un phénoméne qui n’a pas de loi.“*) 


1) Vgl. H. Deslandres, Histoire des idées et des recherches sur le soleil, 
Paris 1906, p. 19. 
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Die Beziehung zwischen Fackeln und Flecken ist die, daB fast stets 
in der Nihe eines Fleckens, sobald er sich dem Sonnenrande nihert, 
eine oder mehrere Fackeln zu sehen sind, nicht aber in der Nahe einer 
jeden Fackel auch ein Sonnenflecken. Das zeigt sich schon darin, daf 
die Fackeln bis in hohe Breiten der Sonne zu beobachten sind, wihrend 
das Vorkommen der Flecken im wesentlichen auf zwei Zonen in der 
Nahe des Aquators beschrinkt ist. Diese Zonen erstrecken sich nérd- 
lich und siidlich des Aquators zwischen dem 10. und 30, Breitegrad. 
Die Zonen unterhalb 10°, die unmittelbar am Aquator liegen, weisen 
auch noch manchmal Sonnenflecke auf, aber viel seltener als die ge- 
nannten. Oberhalb von 
diesen aber héren die 
Flecken fast ganz auf. 
Uber 35° hinaus erscheint 
fast nie ein Sonnenfleck 
und oberhalb 45° sind 
nur ganz ausnahmsweise 
Flecken beobachtet wor- 
den, so im Jahre 1846 
von Peters in Neapel. 
Wihrend das Maximum 
der Fackelhaufigkeit mit 
den Fleckenzonen zu- 
sammenfallt, kommen ge- 
rade die bestandigsten 
Fackeln in 45—60° helio- 
graphischer Breite vor, 
und auch an den Polen sind nicht selten Fackeln zu beobachten. 

Fig. 20 gibt eine graphische Darstellung der Verteilung von 1386 
in den Jahren 1853—1861 von Carrington beobachteten Flecken. 
Der Kreis stellt einen Meridianschnitt der Sonne dar. Uns interessiert 
hier zuniichst nur die linke Seite der Figur. In ihr ist der Kreis vom 
Aquator nach beiden Seiten durch Striche im Abstande von 5 zu 
5 Graden geteilt. Jeder Teilstrich ist nach aufen in eimer bestimmten 
Linge ausgezogen, und die Lingen der einzelnen Striche sind pro- 
portional den daran vermerkten Zahlen. Diese Zahlen bedeuten die An- 
zahl derjenigen Sonnenflecken, die an der betreffenden heliographischen 
_ Breite in einer Zone von 5° Breite gezihlt worden sind. So bedeutet 
| z. B. die Zahl 151, die sich bei 20° nordlicher Breite findet, daB unter 
den gesamten 1386 Flecken 151 eine heliographische Breite zwischen 
17'/, und 22%/,° nérdlicher Breite besessen haben. Man sieht, daf die 


Fig. 20. 
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Verteilung ziemlich unregelmaBig ist. Die EHinzelheiten sind sicher 
wechselnd, und das Bild wiirde sich andern, wenn man itiber eine andere 
Zeitperiode sich erstreckende Beobachtungen zugrande legen wiirde, der 
allgemeine Charakter aber wiirde bleiben, insbesondere das Fehlen der 
Flecken in hoheren Breiten und das Minimum am Aquator. 

Wenn sich ein Fleck auf der Sonne ausgebildet hat, so kénnen 
wir an ihm zwei Teile unterscheiden, den Kernschatten oder Umbra, 
der dunkel, gewéhnlich etwas bliulich getiirbt erscheint, und den Halb- 
schatten, auch Hof oder Penumbra genannt, welcher als ein weniger 
dunkles Gebiet den Kern umgibt. Man beobachtet haufig Flecken von 
kreisférmiger Gestalt, und man kann diese als die Normalform der 
Flecken bezeichnen, obwohl natiirlich niemals ein Fleck ein vollstindig 
regelmiBiger Kreis ist. Fig. 21 zeigt 
nach einer Zeichnung von Secchi 
das Bild eines solchen normalen 
Sonnenfleckens. Hr stelltzwarkemen 
abgezirkelten Kreis dar, aber er ist 
nach den verschiedenen Richtungen 
ziemlich gleichmiBig entwickelt. 
Wir sehen, daB8 im Halbschatten 
Strukturen vorhanden sind, welche 
wie helle Zungen auf dem dunklen 
Hintergrunde sich nach dem Kern 
hin erstrecken. Stellenweise greift 


die Penumbra in den Kernschatten 
meee hinein, und dann ist sie gewohnlich 
auch nach aufen verbreitert, so daf ihre Begrenzungslinien an der 
gleichen Stelle ausgebuchtet sind, die innere nach innen in den Kern 
hinein, die dufere nach auBen in die umgebende Photosphire. 

Solche kreisformige Flecken sind in der Regel durch lange Lebens- 
dauer ausgezeichnet, hat ein Fleck erst diese Gestalt angenommen, so 
bewahrt er sie gewdhnlich ziemlich lange. Im allgemeinen ist die 
Lebensdauer der Flecken eine sehr verschiedene. Manche bilden sich 
schnell und vergehen auch wieder sehr schnell, schon nach einigen 
Stunden sind sie wieder verschwunden, andere bestehen einige Wochen 
oder auch Monate. Die mittlere Lebensdauer eines Fleckens betrigt 
2—3 Monate. In den Jahren 1840/41 war ein Fleck einmal 18 Monate 
lang zu beobachten. Wenn ein Fleck sich bildet, so geschieht das auch 
in verschiedener Weise, manchmal geht es sehr schnell yon statten, 
manchmal sehr langsam. Immer aber kann man vorher lebhafte Be- 
wegungen in der Granulation der Photosphire sehen. Hs bilden sich Poren, 
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kleine dunkle Stellen von etwa 50 Meilen Durchmesser in ihr (s. Fig. 22), 
eine dieser Poren fingt an zu wachsen und bildet sich zu einem Flecken 
aus. Wihrend dies geschieht, kann man noch nicht den Kern und den 
Halbschatten unterscheiden, hellere und dunklere Stellen gehen wirr 
durcheiander, und erst allmihlich beginnen sich diese beiden Teile 
deutlich abzuheben. Wenn der Fleck fertig gebildet ist, so pflegt die 
Begrenzung zwischen Kernschatten und Hof schirfer zu sein als die 
des ganzen Fleckens, der innere Rand des Halbschattens ist also schiirfer 
als der aiufere. 

Betrachten wir einen Flecken, so miissen wir mit den Bedingungen 
rechnen, unter denen wir ihn iiberhaupt sehen kénnen. Wir haben ja 
schon davon gesprochen, daf die Sonne sich dreht, und infolgedessen 
scheint der Fleck auf ihr 
zu wandern, und endlich 
verschwindet eram Sonnen- 
rande und kehrt nach etwa 
13 Tagen am andern Rande 
wieder. Nun werden Sie 
sagen, woher wissen wir 
denn, dab es  derselbe 
Flecken ist, der nach dieser 
Zeit wiedererscheint? Und 
in der Tat lat sich das 
nicht immer mit absoluter 
Sicherheit erkennen, aber 


man sieht so haufig, und 
gerade bei den regelmabig 
gestalteten Flecken, daB an derselben Stelle der-Sonne, wo am Westrande 
ein Fleck verschwunden ist, nach der gleichen Zeit ein Fleck von gleicher 
GréBe und Gestalt am Ostrande wiederkehrt, daf man mit der allergroBten 
Wahrscheinlichkeit schlieBen kann, daB essich um denselben Flecken handelt. 
Manchmal kénnte es ja auch ein Zufall sein, aber es ware doch sehr merk- 
wiirdig, wenn dieser Zufall so hiiufig wiederkehrte. Wir sehen also einen 
langlebigen Flecken immer etwa 13 Tage lang, dann verschwindet er an 
dem Westrande der Sonne und erscheint nach ungefihr 13 Tagen wieder 
yon neuem an dem Ostrande. Endlich aber sehen wir bei einem solchen 
Fleck, der durch einige Monate hindurch nahezu unverindert geblieben 
ist, daB Verainderungen vor sich gehen, und zwar gewohnlich so, dab 
aus der Penumbra helle Zungen vorschieBen, die schnell vorwirts gehen 
und als sogenannte Lichtbriicken in den Kern hinemragen, manchmal 
tritt eine solche Lichtbrticke auch in der Mitte des Kernschattens auf. 
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Wenn eine solche Erscheinung eintritt, so ist das Schicksal des Fleckens 
in der Regel besiegelt. Zwei solche von beiden Seiten der Penumbra 
ausgehende Lichtbriicken vereinigen sich, so daf sie den Kernschatten 
ganz durchsetzen, die Lichtbriicke wachst immer mehr, oder es bilden 
sich neue Briicken, die den Kern schlieBlich vollstindig erfiillen, und 
es dauert nicht lange, bis der Fleck ganz verschwunden ist. Manchmal 
aber geschieht es auch, da die beiden durch eine Lichtbriicke getrennten 
Teile eines Fleckenkerns sich mit rasch wechselnder Geschwindigkeit 
voneinander entfernen, so da aus einem Flecken zwei entstehen, die 
gesondert voneinander ihr Dasein fristen. Gewohnlich gehen aber auch 
diese bald zugrunde. 

Aber diese normale Form der kreisférmigen Flecken ist keines- 
wegs die, welche man immer oder auch nur in der Mehrzahl der 
Falle beobachtet. Sondern die meisten Flecken haben eine ganz un- 
regelmiiBige Gestalt, aber auch hier sind Kern und Hof mehr oder weniger 
deutlich zu unterscheiden. Eine Anzahl von Fleckenbildern soll uns 
eine Idee von der Vielgestaltigkeit und dem Formenreichtum der Flecken 
geben. 

Mier (Fig: 10, 5. 27) ist die Zeichnung einer Fleckengruppe von 
Nasmyth, die wir schon einmal betrachtet haben, um die Weidenblitter 
der Granulation kennen zu lernen. Sie sehen vier grofe Flecken, von 
denen drei eine gemeinsame Penumbra haben. Wahrscheinlich sind sie 
aus einem Flecken entstanden. Hiner von ihnen ist durch eine Licht- 
briicke in zwei Teile geteilt. Die Zeichnung von Langley (Fig. 12,8. 29), 
die wir ebenfalls schon gesehen haben, zeigt, wie sich in den urspriinglich, 
wie es scheint nahezu kreisformigen Sonnenflecken hinein eine gewaltige 
Lichtbriicke ergieBt, die aus dem Halbschatten herausgeflossen ist und 
den Ilecken wohl bald vernichten wird. Die ganze Gestalt des Fleckens 
zeigt, da& wir es hier mit lebhaften Bewegungen zu tun haben. Sie 
sehen, wie alle diese aus dem Halbschatten hervorbrechenden Strahlen 
in demselben Sinne gekriimmt sind, wie alle einem Zentrum zustreben. 
Jetzt wollen wir unsere Aufmerksamkeit nochmals der Photographie 
von Janssen (Fig. 14, §. 31) zuwenden, bei welcher dieselbe Flecken- 
gruppe in starker VergréBerung zweimal kurz hintereinander aufge- 
nommen ist. Die Differenz betrigt noch nicht ganz eine Stunde, und 
da kénnen Sie doch schon die starken Verainderungen an den Flecken 
sehen. Der isolierte Fleck in der Ecke rechts oben hat einen Durch- 
messer von ungefahr 11000 Kilometern. Bei genauer Betrachtung 
werden Sie bemerken, daB sich seine Gestalt in der Zwischenzeit zwischen 
den beiden Aufnahmen in einigen Hinzelheiten ein wenig geindert hat. 
Sehr viel deutlicher tritt dies bei der gréBeren Fleckengruppe auf dem 


Fleckengruppen. 41 


selben Bilde hervor. Auffallend bei diesen Bildern ist, daB die Penumbra 
fast gar nicht ausgepriigt ist. 
Auf den letzten Bildern, die wir betrachtet haben, waren mehrere 


Flecken zu Gruppen yereinigt dargestellt, und in der Tat ist das die 
Form, in welcher die 


Flecken gewéhnlich 
auftreten. Hs ist ein 
Charakteristikum der 
Flecken, dafB sie in der 
Regel vergesellschaf- 
tet mit anderen ihres- 
gleichen leben, nur 
wenige fiihren ein 
Einsiedlerleben, still 
und abgesondert fiir 
sich allein. Das sind 
dann aber in der Regel 
solche, welche durch 
ruhige und regel- 
maBige Gestalt aus- 
gezeichnet sind und 
ein hohes Alter er- 
reichen. 

In Fig. 23 sehen 
wir noch eineFlecken- 
gruppe nach einer 
schénen Photogra- 
phie von Janssen, 
der Hauptfleck dieser 
Gruppe zeigt eine 
helle Lichtbriicke. In 
Fig. 24 (S. 42) sehen 
Sie eine schéne Flek- 
kengruppe nach einer Photographie von Lohse vom 19. Juni 1901. EHinige 
sehr interessante Gruppen zeigen auch die Zeichnungen von Lohse 
Fig. 25 (S. 43) vom 25. September 1883 und Fig. 26 (S. 44) vom 
30. Mai 1891, in denen sich eine Reihe kleiner Flecken in der Nahe 
groBer wie Perlenschniire aneinanderreihen. 

Das mége geniigen, um Ihnen einen Begriff zu geben von der 
auBerordentlichen Verschiedenheit, welche verschiedene Flecken in bezug 
auf Aussehen, Gestalt und Grobe zeigen. 


Fig. 23. 
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Die GréBe der Sonnenflecken erreicht mitunter ungeheure Dimen- 
sionen, man hat schon mehrfach Flecken beobachtet, deren Kern 
einen scheinbaren Durchmesser von mehr als 2’ besaf, also von etwa 


Fig. 24. 


90000 Kilometern oder dem Siebenfachen des Erddurchmessers. Solche 
Erscheinungen sind aber selten, ein Flecken, dessen Gesamtdurchmesser, 
Kern und Hof, 50000 Kilometer betriigt, gehért schon zu den Aus- 
nahmen. Der gréBte bisher beobachtete Fleck erschien im Jahre 1858, 
er hatte eine Lange von 230000 Kilometern, war also etwa 18mal so 


Licht ausstrahlt, als 
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lang wie der Durchmesser der Erde und nahm fast den 36ten Teil 
der gesamten sichtbaren Sonnenoberfliiche ein. Ein Fleck von etwa 
40000 Kilometern Durchmesser ist gerade noch mit bloBem Auge 
sichtbar, und in den Zeiten starker Fleckentiitigkeit erscheint fast in 
jedem Jahre ein solcher, ohne Fernrohr zu beobachtender Flecken. Die 
Fleckengruppen nehmen oft ein ungleich gréBeres Gebiet ein als die 
groBten einzelnen Flecken, hier kommen Ausdehnungen von mehreren 
hunderttausend Kilometern hiiufig vor. 

Wie wir gesehen haben, ist der Halbschatten bedeutend dunkler 
als die normale Pho- 
tosphire, und der 
Kern ist wieder er- 
heblich dunkler als 
der Halbschatten, 
aber trotzdem ist der 
Kern eines Sonnen- 
flecks keineswegs ein 
lichtschwaches Ob- 
jekt, sondern auch 
er sendet noch eine 
gewaltige Lichtfiille 
aus. Schon Galilei 
sagt, daB aus der 
Tiefe eines Sonnen- 
fleckens viel mehr 


yon allen Sternen 


zusammengenommen, 
aur durch den viel hel- Hip es. 

leren Hintergrund, 

auf dem wir ihn sehen, erscheint er uns dunkel. Schwabe in Dessau 
hat darauf aufmerksam gemacht, daB beim Vortibergange des Merkur 
yor der Sonnenscheibe der Planet viel dunkler erscheint als die Kerne 
der Sonnenflecken, und das gleiche gilt fiir die Venus. Hs ist bekannt, 
daB auch der nicht beleuchtete Teil des Mondes deutlich sichtbar ist, 
infolge des von der Erde reflektierten Sonnenlichts, und diese Beleuchtung 
des Mondes ist am stirksten bei Neumond. Trotzdem erscheint bei 
einer Sonnenfinsternis der iiber die Sonne hinziehende Neumond, 
wenn er einen Teil der Sonne verdeckt, deutlich dunkler als die 
Kerne der Flecken, die nach Secchi in einem ziemlich hellen Braun- 


grau leuchten, 
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Eine zuverliissige Bestimmung dieser Helligkeit besitzen wir nicht. 
W. Herschel’) schiitzte die Helligkeit des Hofes etwa auf die Hilfte, 
die des Kerns auf den vierzehnten Teil der mittleren Helligkeit der 
Photosphiire. Nach Liais?) ist die Helligkeit der Kerne etwa ein 
Zehntel von der der umgebenden Photosphiire, und zu dem gleichen Resultat 
fiihrten spektralphotometrische Messungen von Gouy und Thollon’*) 
fiir rotes Licht von der Wellenlinge 6800 Angstrém-EHinheiten. 

Merkwiirdigerweise ist die Warmestrahlung der Flecken verhilt- 
nismiiBig viel gréBer als ihre Lichtintensitiit. Nach Langley*) betragt 
sie fiir den Kern etwa die Hilfte, fiir den Hof zwei Drittel von der nor- 
malen Photosphire, 
W. ££. Wilson?) 
findet fiir den Kern 
das Verhiltnis 1/, 
wihrendFrost*)den 
Unterschied zwischen 
Flecken und Photo- 
sphire noch kleiner 
angibt als Langley. 
Nach Frost ist fer- 
ner der Unterschied 
zwischen demF lecken 
und der ihn unmittel- 
bar umgebenden Pho- 
tosphire aufder Mitte 
der Sonnenscheibe 
gréBer alsin der Nahe 

des Sonnenrandes. 

Alle diese Resultate kénnen jedoch noch nicht als gesichert gelten, und 
es wiren daher genaue Messungen der Licht- und Warmestrahlung der 
Sonnenflecken sehr erwiinscht. 

Die genauere Untersuchung der Kerne ergibt, daB sie keineswegs 
in ihrer ganzen Ausdehnung gleich dunkel und ohne Details sind. Sie 
sind zumeist mit einem zartleuchtenden schleierartigen Nebel bedeckt, 
der an manchen Stellen durch besonders dunkle Zwischenriiume von runder 


Fig. 26. 


1) W. Herschel, Phil. Trans. London 1801, 354—362. 

2) E. Liais, Mém. de la Soc. des sciences de Cherbourg 12, 277—342, 1866. 
3) M. Gouy u. L. Thollon, Comptes rendus 95, 834—836, 1882. 

4) 8. P. Langley, Monthl. Not. 37, 5—11, 1876. 

5) W. E. Wilson, The Observatory 16, 320, 1893. 

6) E. B. Frost, Astron. Nachr. 180, 129—146, 1892. 
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oder ovaler Gestalt unterbrochen ist. Diese dunklen Stellen, die wie tiefe 
Lécher in den Nebelschleiern erscheinen, sind zuerst von Daws_ be- 
obachtet worden, die Schleier selbst besonders von Secchi, der auch darauf 
aufmerksam gemacht hat, da ein Teil von ihnen manchmal deutlich rosen- 
rot gefarbt ist. AuBer diesen nebligen Schleiern sind oft helle Gebilde 
von verschiedener GréBe und Gestalt in den Kernen gesehen worden. 

Auer den eigentlichen Flecken bemerkt man zuweilen dunkelgraue 
Stellen auf der Sonnenoberfliiche, die man nach Trouvelot!), der sie 
zuerst beobachtete, ,,verschleierte Flecken“ nennt. Diese sind nicht auf die 
Zonen der Sonnenflecken beschrankt, sondern man sieht sie manchmal 
in emer Entfernung von 8—10° yom Pol. Mitunter sind sie von 
Fackeln umgeben. Sie sind sehr schnell veriinderliche Objekte, oft ist 
ihr Aussehen in der Zeit von wenigen Minuten vollstindig verandert, 
und auch die Struktur der Granulation in ihnen ist sehr beweelich und 
weniger stark ausgepragt als auf der normalen Photosphire. Von diesen 
verschleierten Flecken wissen wir noch sehr wenig. 

Wenn man die wahre Gestalt der Sonnenflecken erkennen will, so 
darf man sich nicht darauf beschranken, die Form festzustellen, welche 
sie dem Beobachter zeigen, sondern man muf darauf Riicksicht nehmen, 
daB sie sich auf einer Kugelflache befinden und daher je nach ihrer 
Stellung auf der Sonne unserem Auge in verschiedener perspektivischer 
Verkiirzung erscheinen. Ferner ist mit der Wahrscheinlichkeit zu 
rechnen, da es sich nicht um ebene, zweidimensionale Gebilde handelt, 
sondern um raumlich ausgedehnte Erscheinungen, und so entsteht die 
wichtige Frage nach der kérperlichen Gestalt der Sonnenflecke und nach 
ihrer Lage auf der Sonnenoberfliche. Sind sie Erhéhungen oder Ver- 
tiefungen, liegen sie auf, iiber oder unter dem normalen Niveau der 
Photosphire? 

Fiir die Beantwortung dieser Frage sind Beobachtungen von epoche- 
machender Bedeutung gewesen, die A. Wilson im Jahre 1774 verdffent- 
licht hat. Am 22. November 1769 beobachtete er einen Flecken in 
der Mitte der Sonne, der nahezu kreisformig war, umgeben von 
einem ebenfalls nahe kreisférmigen, mit dem Kern konzentrischen 
Hofe, etwa wie der Fleck A in Fig. 27. Infolge der Rotation der 
Sonne schien der Flecken zu wandern, er bewegte sich langsam und 
regelmaBig auf der scheinbaren Sonnenscheibe fort und Wilson be- 
merkte, daB er dabei seine Gestalt zu andern schien. Je mehr sich 
der Flecken dem westlichen Rande der Sonne naherte, desto schmaler 
erschien der Kern und der 6stliche Teil des Halbschattens (s. B, C 


1) E. L. Trouvelot, Americ. Journ. of Science (3) 11, 165—167, 1876. 
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und D in Fig. 27), wahrend der westliche, dem Sonnenrande zugewandte 
Teil des Halbschattens nur langsam an Ausdehnung abnahm. Endlich, 
dicht am Rande der Sonne (s. Fig. 27, #), war der Kern ganz ver- 
schwunden und man sah von dem Hofe nur den westlichen Teil als 
schmalen Streifen, der ganze Fleck war zu einer dunklen Linie zu- 
sammengeschrumpft. Nun wartete Wilson, bis dieser Fleck bei der 
Rotation der Sonne nach etwa 13 Tagen wieder am Ostrande zum Vor- 
schein kam und siehe da, er zeigte sich bei seinem Erscheinen wieder in 
eine dunkle Linie ausgezogen, je mehr er aber sich der Mitte der Sonne 
niherte, desto mehr nahm er wieder die urspriingliche, in A dargestellte 
Gestalt an. Seine Anderung geschah ganz analog, wie sie in der Figur 
dargestellt ist, nur in umgekehrter Reihenfolge. Wir bekommen ein 
durchaus richtiges Bild von ihr, wenn wir die Figur auf den Kopf stellen. 
Es konnte wohl keinem Zweifel unterliegen, da diese Verinde- 
rungen nur scheinbare waren, hervorgebracht dadurch, daB es sich um 
ein raumliches Gebil- 
de handelt, dessen > r 
Aussehen infolge der Bae 


i 


iF 


perspektivischen 


Wirkung von seiner 
Stellung gegen den 
Beobachter abhanet. 
Aus der Art der be- 
obachteten Veriinde- 
rungen schlo8 Wil- 2 
son, daS der Fleck Oren 

eine Trichterform besa, so da& der Boden des Trichters, also der Kern- 
schatten tiefer lag als die Trichterwande, der Hof. Da8 ein solcher 
Trichter in der Tat in entsprechender Weise verindert erscheint, je 
nachdem man senkrecht oder mehr oder weniger schrag in ihn hinein- 
sieht, davon kénnen Sie sich leicht iiberzeugen, wenn Sie einen passend 
geformten Gegenstand, etwa~ einen Aschenbecher oder eine runde 
Schachtel vor das Auge halten und drehen. 

Wilson kam so zu der Ansicht, daB die Flecken Vertiefungen in 
der Sonnenoberflache darstellen, trichterférmige Einsenkungen in der 
Photosphire. 

Wie tief ist nun wohl ein solcher Sonnenfleck? Auch _hierfiir 
suchte Wilson ein Ma® zu gewinnen. Denken wir uns einen trichter- 
formigen Fleck von regelmiBiger Gestalt (', Fig. 28) in der Mitte der 
Sonne, so kénnen wir die scheinbare Breite ac des Halbschattens ab 
messen und damit die wirkliche GréBe der Projektion ac der Trichter- 
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wand ab auf die Photosphiire bestimmen. Wir warten, bis der Fleck 
bei der Rotation der Sonne in die Position F” gelangt, in welcher der 
Halbschatten a’b’ dem Beobachter in A gerade verschwindet. In diesem 
Augenblicke messen wir den Winkel w, den die Sehlinie Aa’ mit der 
nach der Mitte der Sonne zielenden Sehlinie AO bildet. Dieser Winkel 
betrigt nur wenige Minuten. Mit Hilfe des bekannten Verhiiltnisses 
zwischen dem Radius der Sonne und ihrer Entfernung von der Erde 
kénnen wir aus « den Winkel 4 Oa’ berechnen und da OA und a’ A 
nahe parallel sind, kénnen wir mit geniigender Genauigkeit den Winkel 
Oa’b’ = AOa’ und daher 

< bac=< b’a'c’ = 90°— AOd’ 


setzen. Da a’c’ = ac bekannt ist, so ist auch die Tiete a 
des Fleckens: 


A 


be = ac tang bac 


gegeben. 

Diese Methode ist zwar gewif nicht sehr genau, aber 
sie vermag doch einen Anhaltspunkt fiir die Tiefe der 
Sonnenflecken zu geben. Wilson fand auf diese Weise, 
da8 die Tiefe der tiefsten Flecken nicht ganz so grof ist 
wie der Halbmesser der Erde. Secchi, der spiter ahnliche 
Messungen ausgefiihrt hat, gelangte zu der Ansicht, daf 
der Kernschatten 4—1200 Meilen unter dem allgemeinen 
Niveau der Photosphire liegt. 

Die Beobachtungen Wilsons wurden spiter mehr- 
fach nachgepriift. Warren de la Rue hat aus photo- 
graphischen Aufnahmen in Kew gefunden, da von 
89 Flecken, die er untersuchte, 72 sich der von Wilson 
aufgestellten Ansicht gemiB verhielten, Stewart und 
Loewy fanden, da8 von 600 beobachteten Flecken 75°), sich als Ver- 
tiefungen darstellten, 12°/,, also 72 Flecken, das entgegengesetzte Ver- 
halten zeigten, wiihrend bei 13°/, ein Unterschied zwischen der Breite des 
dem Sonnenrande zugewendeten und des abgewendeten Halbschattens 
nicht zu bemerken war. Oft zeigen die Sonnenflecken am Rande der Sonne 
infolge der perspektivischen Verktirzung nur den Kern als dunkle Linie, 
an die sich nérdlich und siidlich der Hof als eine Art Franse anschlieBt, 
wihrend 6éstlich und westlich von dem Halbschatten nichts zu sehen 
ist. Das ist mit der Wilsonschen Anschauung nicht vereinbar. 

Die teils durch die Wirkung der Perspektive, teils durch die 
wirkliche Anderung der Gestalt hervorgebrachte Verinderung im An- 
blick der Sonnenflecken wird sehr deutlich durch einige Zeichnungen 
illustriert, die wir dem verdienten langjihrigen Beobachter der Flecken 


Fig. 28. 
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am Astrophysikalischen Observatorium zu Potsdam, G. Sporer, ver- 
danken. In Fig. 29 ist ein Fleck dargestellt, der zwischen dem 6. und 
17. Februar 1877 ein der Wilsonschen Anschauung entsprechendes Ver- 


IOT7 A 3 und Ae 7 
ere E 


halten zeigt. Derselbe Fleck ist auch in seiner Stellung in der Mitte 
der Sonnenscheibe bei seinem vorhergehenden Umlauf am 16. und 
17. Januar aufgezeichnet. Auch der in Fig. 30 wiedergegebene Fleck 
entspricht in seiner Stellung am 7. November 1877 am Sonnenrande 
der Wilsonschen Regel. Gerade entgegengesetztes Verhalten zeigt der 
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Fleck (Fig. 31) am 14. September 1878, wihrend der Fleck (Fig. 32) 
am 2. Marz 1875 nur iiber und unter dem Kern einen Halbschatten zeigt. 

Zugunsten der Wilsonschen Ansicht werden auch noch andere 
Beobachtungen angefiihrt. Manchmal hat man an der Stelle des Sonnen- 
randes, an der ein groer Sonnenfleck bei der Rotation der Sonne 
gerade im Verschwinden begriffen war, eine deutliche Hinbuchtung 
beobachtet, oft allerdings zeigte sich der Sonnenrand unverandert oder 
auch geradezu nach auben ausgebuchtet. Die Freunde der Wilsonschen 
Theorie erkliiren dies dadurch, da die den Sonnenfleck umgebenden 
Fackeln, welche als Erhéhungen der Photosphire angesehen werden, 
die Vertiefung des Fleckens dem Beschauer verdecken. 

Bemerkenswert ist, daf bei demselben Flecken am 7. Juli 1873 
Lohse in Bothkamp beim Durchgang durch den Sonnenrand zwei 
kleine Erhabenheiten (Konvexititen) beobachtete, Ferrari in Rom da- 
gegen eine sehr bemerkbare Depression (Konkavitit). Es scheint also, 
als ob bei diesen Beobachtungen Tiuschungen, vielleicht durch den 
Hinflu8 der Erdatmosphiire, mit unterlaufen. Ubrigens hat J. Scheiner?) 
auf einer Anzahl photographischer Aufnahmen des Astrophysikalischen 
Observatoriums in Potsdam Einbuchtungen des Sonnenrandes gefunden, 
obwohl dort keine Flecken vorhanden waren, sondern nur Fackeln. 

Im Jahre 1897 hat Hale*), der hochverdiente amerikanische Sonnen- 
forscher, eine kritische Studie tiber das Niveau der Sonnenflecken mit 
Beriicksichtigung aller bekannten Beobachtungen veréffentlicht, in der 
er zu dem SchluB kommt, daB es noch nicht moglich sei, eine end- 
giiltige Entscheidung dariiber zu treffen, ob der Kernschatten tiber 
oder unter dem Niveau der Photosphire liegt. Wenn wir aber alles 
zusammenfassen, so kommen wir, glaube ich, zu dem Resultate, da& 
bei der Mehrzahl der Flecken das Bild sich bei ihrer Verschiebung 
auf der Sonnenscheibe so fndert, als ob sie trichterférmige Vertiefungen 
in der Photosphaire wiren, daB es aber auch Flecken gibt, die das ent- 
gegengesetzte Verhalten zeigen und andere, die sich bei der perspek- 
tivischen Verschiebung wie flaichenhafte Gebilde verhalten. Mir scheint 
gar keine Veranlassung fiir die Annahme vorzuliegen, da sich alle 
Sonnenflecke gleich verhalten und im selben Niveau liegen miissen. 

Fiir diesen Sachverhalt scheinen auch neuere Resultate zu sprechen, 
welche mit Hilfe stereoskopischer Sonnenphotographien gewonnen sind. 
Der stereoskopische Effekt beruht bekanntlich darauf, daB die beiden 
Augen einen gewissen Abstand voneinander haben und daf daher die 
von den beiden Augen gesehenen Bilder desselben kérperlichen Ob- 


1) J. Scheiner, Populaire Astrophysik. Leipzig 1908, S. 344. 
2) G. E. Hale, Astrophys. Journ. 6, 366—368, 1897. 
Pringsheim, Physik der Sonne. 4 


50 Zweite Vorlesung. 


jektes yoneinander etwas abweichen Bietet man daher, wie es im 
Stereoskop geschieht, den beiden Augen zwei verschiedene ebene Bilder 
mit entsprechenden Abweichungen dar, so kombiniert der Beobachter 
die beiden Bilder zu einem raumlichen Objekt. Wenn die kérperlichen 
Gegenstiinde so weit von uns entfernt sind, daf der Augenabstand 
gegen die Hntfernung des Objektes verschwindend klein wird, so hort 
fiir die direkte Betrachtung der Hindruck des Ko6rperlichen auf. Wenn 
wir aber zwei Bilder dieses Objektes von zwei weit voneinander ent- 
fernten Punkten aufaehmen und diese beiden Bilder in geeigneter Weise 
mit Hilfe eines Stereoskops unseren beiden Augen darbieten, so haben 
wir denselben stereoskopischen Hffekt, den wir haben wiirden, wenn 
unser Augenabstand gleich dem Abstande der beiden Aufnahmepunkte 
voneinander wire. Durch diese im Prinzip zuerst von Helmholtz an- 
gewandte Methode kann man sich daher einen kérperlichen Hindruck 
von Gegenstiinden verschaffen, welche so weit von uns entfernt sind, 
dafi sie bei direktem Sehen nicht mehr als kérperlich erkennbar sind. 
Dieses Prinzip wird in neuerer Zeit vielfach angewandt, bei den Zeiss- 
schen Doppelfernrohren, dem Zeissschen Entfernungsmesser und dem 
auch fiir astronomische Zwecke benutzten Stereokomparator von Pulfrich. 

Aber es gibt noch eine andere Methode, um von weit entfernten 
Objekten k6rperliche Bilder zu erhalten. Man photographiert das Objekt 
von dem selben Beobachtungsorte aus zweimal, das erstemal in einer 
bestimmten Stellung, das zweitemal in einer zweiten Stellung, in der 
das Objekt um einen kleinen Winkel gegen die erste Position gedreht ist- 

Schon vor langer Zeit hat Warren de la Rue diese Methode auf 
den Mond angewendet, indem er die Schwankungen des Mondes, die 
sogenannte Libration benutzte, und ebenso auf die Sonnenflecke’), 
indem er zwei photographische Sonnenbilder, die in einem angemessenen 
Zeitintervall aufgenommen waren, im Stereoskop betrachtete. In der 
Zwischenzeit zwischen beiden Aufnahmen hatte sich die Sonne infolge 
ihrer Rotation um einen gewissen Winkel gedreht, und so erzielte 
Warren de la Rue in der Tat einen stereoskopischen Effekt. Dabei 
sollen die Flecke der Wilsonschen Theorie entsprechend als trichter- 
formige Vertiefungen in der Photosphire erschienen sein. Neuerdings 
sind diese Versuche von E. Stephani?) wiederholt worden, der, anscheinend 
ohne die alteren Versuche zu kennen, angibt, da das giinstigste Zeit- 
intervall fiir zwei derartige Aufnahmen 12 Stunden betrigt. Freilich 
ist es selten, daS man zwei gute Sonnenaufnahmen mit zwolfstiindiger 


1) Warren de la Rue, Rep. of. the British Association 1, 152—153, 1859. 
2) E. Stephani, Verhdl. d. Ges. D. Naturf. u. Arzte, 1906, II,, 36—88; 1907, 
Lets 14. P 
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Pause machen kann, wenn man aber zwei solche Aufnahmen, die im 
richtigen Zeitintervall gemacht sind, in genau richtiger Lage zueinander 
im Stereoskop betrachtet, so soll man die Sonne als Kugel sehen, auf 
deren Oberfliche sich die Flecken befinden. Dabei scheinen die ver- 
schiedenen Flecken einer Gruppe in verschiedenen Héhen der Sonnen- 
oberflache zu liegen, also nicht alle in gleichem Niveau. Auch die 
Fackeln zeigen sich auf einigen stereoskopischen Photographien kérper- 
lich; sie schweben wie helle Wolken neben und iiber den dunklen 
Flecken. 

Man darf die Bedeutung solcher Versuche allerdings nicht zu hoch 
anschlagen, denn bei Betrachtung stereoskopischer Aufnahmen ist man 
leicht groBen Taéuschungen ausgesetzt, da kleine Verainderungen der 
Gestalt und der relativen Lage der Beobachtungsobjekte das Resultat 
in unkontrollierbarer Weise failschen kénnen. Immerhin aber kénnte 
die stereoskopische Methode zu guten Resultaten fiihren, wenn sie in 
groBem MafSstabe angewendet wiirde. 
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Sonnenrotation und Periodizitat der Sonnentatigkeit. 


Die Pole der Sonne. Heliographische Lange und Breite. Die Bahn 
der Flecken auf der Sonnenscheibe. Bestimmung der Rotation aus der 
Bewegung der Sonnenflecke. Empiriscie Formeln. Eigenbewegung 
der Flecke. Bestimmung aus Fackelbeobachtungen, aus der Verschiebung 
der Spektrallinien und aus den Flocken des Kalziums. Vergleichung 
der Resultate. Theoretische Formeln. Periode der Flecken. Heinrich 
Schwabe. Wolfs Relativzahlen. Sonnenfleckenareal. Kurve der Flecken- 
haufigkeit. Schwankungen im einzelnen. Ubereinanderlagerung mehrerer 
Perioden. Schusters harmonische Analyse. Periodische Veranderung der 
Fleckenzonen. Verschiedenheit der beiden Hemisphiren. Fleckenstatistik. 
Periodizitét der Fackeln und Protuberanzen. Beziehungen zwischen 
der Sonnenperiode und irdischen Phinomenen. Geringe Differenz der 
Gesamtstrahlung bei Maximum und Minimum. Die Periode des Erd- 
magnetismus und ihr Zusammenhang mit der Sonnenperiode. Nord- 
lichter. Magnetische Stiirme. Ausbreitung der Wirkung von der Sonne 
zur Erde. Ursache des Erdmagnetismus und der erdmagnetischen 
Schwankungen. Jonisation der Luft durch die Sonnenstrahlung. Ultra- 
violette Bestrahlung. JIonenaussendung. Die Arbeitsleistung erfolgt 
auf Kosten der Erdrotation. 


Schon bei der Behandlung der Wilsonschen Theorie der Sonnen- 
flecken haben wir von der Rotation der Sonne gesprochen. Wir wollen 
jetzt etwas naher auf diesen Gegenstand eingehen. Wir bezeichnen die 
Punkte, in denen die Rotationsachse der Sonne die Sonnenoberfliche 
schneidet, ebenso wie die entsprechenden Punkte der Erde als Pole, 
und zwar wollen wir den von uns aus gesehen nordlicher liegenden 
als den Nordpol, den siidlicher liegenden als den Siidpol bezeichnen. 
Jede durch die Achse gelegte Ebene bezeichnen wir, ebenso wie auf 
der Erde, als Meridianebene, den grdBten Kreis, in welchem sie die 
Sonnenoberflache schneidet, als Meridian. inen beliebig gewiihlten 
Meridian, etwa denjenigen, der in einem bestimmt gegebenen Augen- 
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blicke die uns sichtbare Sonnenscheibe gerade halbiert, kénnen wir 
als Anfangsmeridian wihlen, von dem aus wir nach Osten und Westen 
die heliographische Linge zihlen, genau so wie wir auf der Erde vom 
Meridian 0 aus die geographische Linge rechnen. Dieser Anfangs- 
meridian hegt aber nicht, wie auf der Erde, ein fiir allemal fest, 
sondern wir miissen ihn fiir jede Serie von Beobachtungen neu wihlen, 
da wir kein Mittel haben, einen bestimmten Punkt der Sonnenoberfliche, 
auBer den Polen, dauernd wiederzuerkennen. 

Senkrecht zu der Achse denken wir uns entsprechend der Ein- 
teilung der Erde durch Parallelkreise auch auf der Sonne, in gleichen 
Winkelabstanden vom Mittelpunkt aus gesehen, parallele Hbenen gelegt, 
deren Schnitte mit der Sonnenoberfliiche die Breitenkreise darstellen. 
Die durch den Mittelpunkt selbst gehende Ebene ist die Aquatorial- 
ebene, sie schneidet die Oberflache im Sonnenaquator. Dieser fallt nicht 
mit der Ekliptik, der Ebene der Erdbahn, zusammen, sondern bildet mit 
ihr einen Winkel, der von verschiedenen Beobachtern der Sonnenrotation 
als zwischen 6,5 und 7,5° angegeben wird, wihrend der Erdaiquator mit 
der Ekliptik einen Winkel von etwa 23,5° (genauer 23° 27'55”) bildet. 
Alle auf die Sonnenrotation beziighchen Angaben k6nnen auf grofe 
Genauigkeit keinen Anspruch machen, weil die Sonnenflecken und die 
anderen Phiinomene, aus denen wir auf die Rotation der Sonne schlieBen, 
auf der Sonnenoberfliche nicht feststehen, sondern auch noch starke 
Higenbewegungen aufweisen. 

Infolge der schiefen Stellung der Ekliptik zur Ebene des Sonnen- 
aquators kommt die Erde an verschiedenen Punkten ihrer Bahn in 


eine verschiedene Stellung zur Achse und zur Rotationsrichtung der 
Sonne und daher erscheint der Weg, den die Sonnenflecken bei der 
_ Rotation der Sonne auf dieser beschreiben, je nach der augenblicklichen 
| Stellung der Erde in ihrer Bahn verschieden. Steht die Erde in einem 


Knoten ihrer Bahn, d.h. in einem der beiden Punkte, in denen die 


| Erdbahn und die Aquatorialebene der Sonne sich schneiden, was am 
| 4, Juni und am 6. Dezember der Fall ist, so erscheinen die Bahnen der 
| Sonnenflecken bei der Sonnenrotation auf der Sonnenscheibe als gerade 


Linien (Fig. 33, c und d). In allen anderen Stellungen der Erde durch- 


laufen die Flecken auf der Sonnenscheibe gekriimmte Bahnen, und zwar 
richten die Bahnkurven ihre konvexe Seite im Friihling nach Norden, 
im Herbst nach Stiden. Die Kriimmung ist am stirksten, wenn die 
Erde mitten zwischen beiden Knoten steht, also etwa am 5. Marz und 
am 3. September (Fig. 33, a und b). Auch die Lage der Pole N und 8 
auf der Sonnenscheibe und die scheinbare Gestalt des Aquators AA 
ist zu verschiedenen Zeiten verschieden, wie dies auch in den Figuren 
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angedeutet ist, in denen die Verhiltnisse absichtlich iibertrieben dar- 
gestellt sind. Der Sinn der Rotation ist bei der Sonne der gleiche wie 
bei der Erde, also von der Seite des Nordpols aus gesehen entgegen- 
gesetzt der Bewegung des Uhrzeigers. Daher wandern fiir den irdischen 
Beobachter die Flecke auf der Sonnenscheibe stets von dem nach dem 
irdischen Osten hin gelegenen Rande nach dem westlichen hin. 

Es bedarf wohl kaum des Hinweises, dafi ich hier nur der be- 
quemeren Darstellung wegen von der gegenseitigen Stellung der Hrd- 
und Sonnenache ausgegangen bin und aus ihr die Bahnen der Sonnen- 
flecken und die Richtung ihrer Bewegung abgeleitet habe. In Wirk- 

N NM lichkeit hat man natiirlich um- 
gekehrt aus der Richtung und 
NN Ge der im Laufe des Jahres 
pote wechselnden Bahn der Sonnen- 
A Vb Al A flecken auf die Stellung der 
Ces: ee Sonnenachse und den Rotations- 
sinn der Sonne geschlossen. 
Sones Wenn wir die Rotation der 
_ a; Sonne aus der Bewegung der 
Fig. 33a. Fig. 33d. i 
Flecken auf der Sonnenscheibe 


erschlieBen wollen, miissen wir 


N 

g beriicksichtigen, da die Flecken 
A, ee A im wesentlichen nur auf zwei 
a Decne Zonen der Sonnenoberfliche be- 
schrankt sind, welche zwischen 
Ce 14 A Ber 10° und 30° nérdlicher und siid- 
licher heliographischer Breite 

S 


liegen. Daher miissen sich auch 
alle Bestrebungen, die Um- 
drehungszeit der Sonne aus der Bewegung der Flecken zu finden, auf 
diesen mittleren Teil der Sonne beschranken. Hs hat sich so ergeben, 
da die Umdrehungszeit zwischen 25 bis 27 Tagen schwankt. Als Mittel 
aus seinen Beobachtungen gab Spérer an 25,23 Tage, Carrington 
25,38 Tage, also Zahlen, die sehr gut iibereinstimmen. Dagegen haben 
die Beobachtungen anderer Forscher recht abweichende Resultate er- 
geben, und so blieb die Sache unklar, bis Carrington durch lang- 
jahrige Beobachtungen an Sonnenflecken (1853 bis 1861) zeigte, daf 
man bei der Sonne keineswegs von einer bestimmten Umdrehungszeit 
sprechen kann, wie bei einem festen Kérper, sondern daf sie fiir ver- 
schiedene Breiten sehr verschieden ist. Sie ist am kleinsten fiir den 
Aquator selbst und nimmt dann zu nach Norden und nach Stiden, und 


Fig. 33¢. Fig. 33d. 
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zwar, wie es scheint, gleichmiBig, die Rotationsgeschwindigkeit ist also 
am Raustos am groBten und nimmt nach Norden und Stiden hin ab. 
Die Umdrehungszeit betrigt 


am Aquator 25,0 Tage 


Iuadoreireite you 10% we ed ye 25,2! 
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Diese letzte Bestimmung ist aber auBerordentlich unsicher, weil, wie 
gesagt, in diesen hohen Breiten Flecken nur ganz sporadisch vorkommen. 

Ks ist mehrfach versucht worden, die Abhingigkeit der Rotations- 
geschwindigkeit von der heliographischen Breite in empirische Formeln 
zu kleiden und es gelingt leicht eine Anzahl verschiedenartig gebildeter 
mathematischer Ausdriicke aufzustellen, von denen ein jeder die Be- 
obachtungen mit geniigender Genauigkeit wiedergibt. Als Beispiele seien 
zwei Formeln angefiihrt, in denen & die Rotationsgeschwindigkeit, d. h. 
den in einem Tage zuriickgelegten Drehungswinkel, p die heliographische 
Breite bedeutet. Ks setzt: 
Sporer: —& = 8° 548 + 5°, 198 >< cos g. 
Maunder’?): — = 866’, 6 + 128’ =< sin’ gy. 

Hine Extrapolation dieser Formeln iiber das Gebiet der Beobach- 
tungen hinaus, ist nicht gestattet. 

Die Beobachtungen von Carrington, 
hat Hale”) zu folgender Tabelle vereinigt. 


Spérer und Maunder 


Tabelle 2. 
Rotationsgeschwindigkeit der Sonne aus Flecken- 
beobachtungen. 

Breite | Carrington Spoérer Maunder Mittel 
0°—5° 14,42 14°34 14°44 14,40 
5°—10° 14,35 14,30 14,41 14,35 
10°—15° 14,21 14,21 14,34 14,25 
15 °—20° 14,06 14,08 14,25 14,13 
20 °—25° 13,90 13,90 14,13 13,98 
25°—30° 13,73 13,69 13,99 13,80 
30°35 ° 13,54 13,44 13,83 13,60 


1) E. W. Maunder, Month]. Not. 65, 823, 1905. 
2) G. E. Hale, Astrophys. Journ. 27, 220—229, 1908. 
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Die Ubereinstimmung zwischen den 
verschiedenen Beobachtern ist demnach 
eine sehr gute. 

Diese Messungen sind, wie schon 
erwahnt, daB 
die einzelnen Flecken in der Photosphire 
nicht stillstehen, sondern selbstiindige Be- 
wegungen ausfiihren. Das sieht man 
schon daran, daf sie ihre Stellung gegen- 
einander indern. Aber diese individuellen 
Bewegungen werden sich bei der grofen 
Zahl von Flecken, die zur Beobachtung 
gelangt sind, im allgemeinen ausgleichen, 


dadurch sehr erschwert, 


wenigstens soweit es sich um zufillige 
Schwankungen handelt und nicht etwa 
um systematische, was man allerdings auf 
diesem Wege nicht herausbekommen kann. 

Fiir den vorliegenden Zweck kommt 
von den Higenbewegungen nur der in 
Richtung des Parallelkreises verlaufende 
Anteil in Betracht, aber die Sonnenflecken 
zeigen auch Bewegungen senkrecht dazu, 
also in Richtung des Meridianes. Diese 
Bewegungen sind verschieden fiir die 
verschiedenen Breiten. Carrington gibt 
an, daB bei Flecken, die héher legen 
als 20°, die Bewegung in Richtung der 
Pole stattfindet, daf also hier die Sonnen- 
flecken allmahlich einer héheren Breite 
zustreben, wihrend in den tieferen Breiten 


zwischen 10° und 20° die Bewegung um- 


gekehrt ist, die Richtung nach dem A quator 
zu vorherrscht. Ferner hat er gefunden, 
da die mittlere Bewegung nach den 
Polen, die Polarstrémung, stirker ist als 
die ‘quatoriale Bewegung. Die Polar- 
strémung betragt etwa 2’ tiiclich, das sind 
11000 geographische Meilen, wihrend die 
Aquatorialstrémung nur halb so gro ist. 

Aber alle diese Gesetzmibigkeiten 
ergeben sich nur als Mittel aus einer 


Fig. 34. 
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zu bewegen, 
und wieder in 
den  tieferen 
Breiten eine 
ganze Menge, 
die sich nach 
den Polen hin 
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auf, die aber gewohnlich mit 
einer Anderung der Form der 
Sonnenflecken verbunden sind. 
Besonders auffillig ist diese 
Erscheinung, wenn ein Sonnen- 
fleck sich teilt, da sieht man 
hiufig, wie die beiden Teile, 
die als gesonderte Flecken be- 
stehen bleiben, mit groBer 
Geschwindigkeit in entgegen- 
gesetzter Richtung vonein- 
ander forteilen. Am ruhigsten 
sind im alleemeinen die runden 
Flecke, welche ja auch die 
lingste Lebensdauer haben 
und den idealen Zustand eines 
Fleckens darstellen. 

Als Beispiel der Higen- 
bewegune der Flecken diene 
Fig. 34 (8. 56), welche nach 
einer Zeichnung von Spérer 
die Gestalt und gegenseitige 
Lage zweier Flecken zwischen 
dem 11. und 20. April 1875 
wiedergibt. Die heliogra- 
phische Linge und Breite ist 
in der Zeichnung angegeben. 
Ahnliches, bei gleichzeitiger 
starker Um- und Neubildung 
von Flecken, sehen wir in 
einer Zeichnung des gleichen 
Autors (Fig. 35), welche die 
Verinderung einer Flecken- 
gruppe im Juni des Jahres 
1875 darstellt. Sehr schnelle 
Anderungen des Ortes und 
der Gestalt, rasches Werden 
und Vergehen zeigt auch 
die Gruppe vom 28. Sep- 
tember bis 6. Oktober 1876 
(Fig. 36). 


Rotatiousgeschwindigkeit der Fackeln. 5S) 


Auch die Fackeln kénnen zur Bestimmung der Sonnenrotation 
herangezogen werden. Wir haben schon in der vorigen Vorlesung er- 
wahnt, daS manchmal Fackeln mehrere Wochen lang zu beobachten 
sind. Da wir sie aber nur dann deutlich sehen, wenn sie sich in der 
Nahe des Sonnenrandes befinden, und da sie im allgemeinen von weniger 
stabiler Form sind als die Flecken, so ist ihre Identifizierung sehr viel 
schwieriger als bei diesen. Solche Beobachtungen sind zuerst 1888 
von Wilsing*) in Potsdam angestellt worden. Sie schienen darauf 
hinzuweisen, da bei den Fackeln im Gegensatz zu den Flecken die 
Rotationsdauer in allen heliographischen Breiten die gleiche sei. Spitere 
Untersuchungen, besonders von Belopolsky?) 1891 und Stratonoff*) 
1891—93 in Pulkowa haben jedoch zu dem Resultat geftihrt, daB die 
Rotation der Fackeln dem gleichen Gesetze folet wie die der Flecken, 
wenn auch die Rotationsgeschwindigkeit der Fackeln etwas gréfer zu sein 
scheint als die der Flecken. Da auch die Fackeln in héheren Breiten 
selten sind, so kénnen diese Beobachtungen keinen Aufschluf tiber die 
Rotation der Sonne in den weiter vom Aquator gelegenen Zonen geben. 

Hierzu erscheint eine dritte Methode besser geeignet; sie beruht 
auf dem Dopplerschen Prinzip, welches wir ja schon gelegentlich der 
Bestimmung der Sonnenparallaxe (S. 12) erwaihnt haben. Auch hier 
ist noch nicht der Ort, auf dieses Prinzip niher einzugehen, wir werden 
spater dazu reichlich Gelegenheit haben. Es genitige hier, darauf hin- 
zuweisen, daf} bei der Sonnenrotation der dstliche Rand sich auf uns 
zu, der westliche von uns fort bewegt, und zwar am Aquator mit einer 
Geschwindigkeit von nahezu 2 km pro Sekunde. Infolgedessen scheinen 
in einem Spektroskop von grofer Dispersion die Fraunhoferschen 
Linien des Ostrandes nach dem violetten, die des Westrandes nach dem 
roten Ende des Spektrums hin aus ihrer normalen Lage verschoben. 
Die GréBe dieser Verschiebung kann man messen und daraus die Ge- 
schwindigkeit der Bewegung an denjenigen Stellen der Sonne berechnen, 
an denen die Fraunhoferschen Linien ihren Ursprung haben. 

H. ©. Vogel hat zuerst im Jahre 1872 gezeigt, daB die Rotation 
der Sonne mit Hilfe des Dopplerschen Prinzips nachgewiesen werden 
kann und zur Messung der Rotation ist diese Methode in den Jahren 
1887—89 und 1899—1901 von Dunér*) auf der Lund-Sternwarte, 
1900—1906 von Halm®) in Edinburgh angewendet worden. Beide 


1) J. Wilsing, Astron. Nachr. 119, 311-315, 1888. 

2) A. Belopolsky, Astronomy and Astrophysics 12, 632—635, 1893. 

3) W. Stratonoff, Astron. Nachr. 187, 165—168, 1895. 

4) N.C.Dunér, Acta. Se.Upsala 14 (12), 1—78, 1891; Astron. Nachr. 167, 167, 1905. 
5) J. Halm, Astron. Nachr. 173, 273—295, 1907. 
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Beobachter benutzten zu ihren Messungen dieselben beiden Hisenlinien 
im Rot, 2 = 6301,72 und 4 = 6302,71 nach Rowlands Skala. Als 
allgemeines Resultat kann man aussprechen, da die aus den Flecken- 
beobachtungen von Spérer, Carrington u. a. gezogenen Schliisse im 
wesentlichen bestitigt wurden. Man kann hier die Messung bis zu viel 
héheren Breiten fortfiihren. Dunér fand in seiner ersten Beobachtungs- 
reihe folgende Zahlen: 


Tabelle 3. 
Rotationsdauer der Sonne. 
Heliographische Breite . . .|| 0° | 15° | 30° | 45° | 60° | 75° 
Rotationsdauer . . . . . . | 25,4 | 26,4 | 27,6 | 30,0 | 33,9 | 38,5 Tage 


Im allgemeinen ist hier die Geschwindigkeit ein wenig kleiner als 
die bei den Flecken beobachtete; die spaiteren Messungen Dunérs gaben 
~etwas abweichende Resultate. 

In den letzten Jahren hat Adams’) diese Methode auf 20 Linien 

der Elemente Hisen, Titan, Kohlenstoff, Lanthan, Chrom, Zirkon, Mangan 

und Nickel zwischen den Wellen- 

Tabelle 4. lingen 4190 und 4300 angewendet. 

Rotationsgeschwindigkeit der In der Tabelle 4 sind seine Mittel- 

Sonne aus Linienverschiebungen. werte mit den Zahlen yon Halm 
und Dunér zusammengestellt. 


Breite 


In den niedrigen Breiten 
: ‘ 
| 14°.8 14°,6 stimmen alle drei Beobachtungs- 
Ha Be 14,5 reihen gut iiberein, in den héheren 
| 15,0 14,5 14,3 : : a ‘ 
oe a 2 ae Breiten sind die Abweichungen 
yf 9 é b) - 7 . 
44.7 12.8 13.2 groBer, die Werte von Adams 
59,6 11,5 12,6 hegen hier ziemlich in der Mitte 
74.9 10,7 12,3 zwischen denen der beiden anderen 
80,4 eee Beobachter. 


Auf die Linzelheiten der 
Adamsschen Resultate werden wir spater noch einmal zuriickkommen. 

Neuerdings hat man noch eine vierte Methode angewendet, bei 
welcher die Sonnenrotation aus spektroheliographischen Aufnahmen ab- 
geleitet wird. Wir werden diese Methode in der elften Vorlesung ein- 
gehend besprechen; hier will ich nur ihre Resultate angeben. Bisher 
liegen drei Messungsreihen an den Flocken des Kalziums vor, eine von 
Hale und Fox an Spektroheliogrammen des Kenwood-Observatoriums, 


1) W. 8S. Adams, Astrophys. Journ. 26, 203—224, 1907. 
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sie ist in der Tabelle 5 mit Kenwood bezeichnet, die zweite von Fox 
umfaBt die Aufnahmen der Jahre 1901 und 1902, die auf dem Yerkes 
Observatorium hergestellt sind, sie ist mit Yerkes bezeichnet, die dritte 
von Hale ist aus dem Beobachtungsmaterial des Mount Wilson Obser- 
vatoriums gewonnen und mit Mount Wilson bezeichnet. 


Tabelle 5. 


Rotationsgeschwindigkeit der Sonne aus den Kalzium- 
Flocken. 


| Breite 


Kenwood 


Yerkes Mount Wilson |} Mittel 


Auch hier ist die Ubereinstimmung zwischen den verschiedenen 
Messungsreihen sehr befriedigend. 

Endlich seien die mit den verschiedenen Methoden gewonnenen 
Resultate noch einmal iibersichtlich zusammengestellt. In der Tabelle 6 
sind unter ,Flecken“ die Mittelwerte aus Tabelle 2, unter ,,Fackeln“ 
die Zahlen von Stratonoff, unter ,,Linienverschiebungen“ die Werte 
yon Adams aus Tabelle 4 und unter ,,Kalzium-Flocken“ die Mittelwerte 
der Tabelle 5 aufgefiihrt. 

Tabelle 6. 


Rotationsgeschwindigkeit der Sonne. 


Breite Flecken Fackeln Tanienyer- Kalzium- Ce 
schiebungen | Flocken — mittel 
| 0°—5° || 14°40 14° 62 14°70 14°54 140,57 
ir 5240 14,35 14,61 14,58 14,41 | 14,49 
10-15 14,25 14,31 14,43 1430 | 14,82 
15—20 14,13 14,18 14,23 ‘ge eee a as WW 
20—25 13,98 14,19 14,00 13,99 | 14,04 
25—30 13,80 14,08 13,72 13,97. || 18,89 
30—35 13,60 13,60 13,43 13,75 J, 13,59 


Als Gesamtresultat kann man sagen, daf alle verschiedenen Methoden 
zu den gleichen Werten fiihren, und daf die Differenzen zwischen den 
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mit verschiedenen Methoden gefundenen Zahlen kaum gréBer sind als 
die zwischen den zu verschiedenen Zeiten und von verschiedenen Be- 
obachtern mit Hilfe der gleichen Methode abgeleiteten Werten. Die 
von Dunér aus seinen Versuchen gezogene Vermutung, dab die Ro- 
tationsgeschwindigkeit sich mit der Zeit andert, und da diese Anderung 
in Beziehung zur Periode der Sonnentiitigkeit steht, findet durch die 
hier zusammengestellten Resultate keine Bestatigung. 

Verschiedene Forscher haben auch versucht, das Problem der 
Sonnenrotation theoretisch zu fassen, indem sie, von bestimmten Vor- 
stellungen iiber die Konstitution der Sonne ausgehend, zu ergriinden 
suchten, wie sich eine einmal eingeleitete Rotationsbewegung auf die 
verschiedenen Teile der Sonnenkugel nach den Gesetzen der Mechanik 
dauernd verteilen miiBte. So ist Harzer’) von der Annahme ausge- 
gangen, daB die Sonne eine Gaskugel ist, in welcher Dichte und Tem- 
peratur allein von der Entfernung vom Mittelpunkte und von der 
Poldistanz abhéngen. Auf diese Weise gelang es ihm, fiir & einen 
Ausdruck in Gestalt einer nach Potenzen von cos? p ansteigenden Reihe 
zu finden. Beschrankt man sich auf das erste Glied der Reihe, so 
gelanot man zu der Formel: 

§=aV1—b cos’g, 
welche Dunérs Beobachtungen gut wiedergibt, wenn man a = 14°122 
und b= 0,5914 setzt. 

Auf ahnliche Betrachtungen, die gleichzeitig Wilsing*) angestellt 
hat, werden wir in der neunten Vorlesung noch einmal zuriickkommen. 
Leider sind die physikalischen Grundlagen aller dieser Theorien so un- 
sicher und die Rechnungen, selbst bei fest angenommenen Voraus- 
setzungen, nur so ungenau durchfiihrbar, daB diese Bestrebungen vor- 
laufig wenigstens ziemlich aussichtslos erscheinen. Das eine aber laBt 
sich jedenfalls aus den Beobachtungen iiber die Sonnenrotation schlieBen, 
daB die Sonne sich nicht wie ein fester Kérper verhilt, sondern wie 
ein fliissiger, sei es nun ein tropfbar fitissiger oder ein gasformiger, und 
daraus folgt, da& die Bewegungen nicht bloB in verschiedenen Breiten, 
sondern auch in verschiedenen Hohenschichten mit verschiedener Ge- 
schwindigkeit vor sich gehen miissen. 

Niemandem, der sich mit den Sonnenflecken beschaftigte, konnte 
es entgehen, daf ihre Zahl und GréBe sehr groBen Schwankungen unter- 
liegt, und zwar nicht nur von einem Tag zum andern, sondern auch 
im Durchschnitt von Monat zu Monat und von Jahr zu Jahr. Schon 


1) P. Harzer, Astron. Nachr. 127, 17—34, 1891. 
2) J. Wilsing, ibid., 233—252. 
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im Jahre 1776 hat Horrebow die Vermutung ausgesprochen, daB diese 
Schwankungen periodischer Natur sind. 

Der erste, der iiber die wechselnde Zahl der Sonnenflecken syste- 
matische Beobachtungen anstellte, war ein deutscher Apotheker, 
Heinrich Schwabe in Dessau. Er hat im Jahre 1826 seine Beob- 
achtungen begonnen und sie bis zum Jahre 1868 fast tiglich fortgesetzt. 
Diese konsequente Arbeit war von einem unerwarteten Erfolge gekront, 
denn er kam schon 1843 zu dem sehr merkwiirdigen, durch die Fort- 
setzung seer Beobachtungen bestiitigten Resultat, daB ein periodischer 
Wechsel in der durchschnittlich sichtbaren Zahl der Flecken stattfindet. 
Die Zahl der Flecken an verschiedenen nahe aufeinanderfolgenden Tagen 
ist zwar sehr wechselnd und unregelmifig, wenn man aber, wie Schwabe 
es tat, ftir jedes Jahr aus der tiglich beobachteten Fleckenzahl den 
Jahresdurchschnitt berechnet, so weisen diese Durchschnittszahlen einen 
auffallend regelmaBigen Gang auf. In einigen aufeinanderfolgenden 
Jahren wachsen diese Zahlen immer mehr und mehr an bis zu einem 
Maximum, von dem sie allmahlich wieder zu einem Minimum herab- 
sinken. Darauf wiederholt sich das Spiel von neuem. Schwabe gab 
die Dauer dieser Periode von einem Maximum zum nichsten auf etwa 
10 Jahre an. Zur Zeit des Maximums sind fast stets Flecken zu be- 
obachten, deren Zahl haufig 25 bis 50 betrigt. Zur Zeit des Mini- 
mums der Fleckenperiode ist oft wochenlang kein einziger Flecken zu 
erblicken. 

Durch Schwabes Entdeckung angeregt, hat R. Wolf in Ziirich die 
alten Literaturangaben tiber die Sonnenflecken genau untersucht und konnte 
dabei bis zu Aufzeichnungen aus dem Jahre 1615 zuriickgehen. Natiirlich 
hat man in den alten Zeiten nicht systematische Zahlungen der Sonnen- 
flecken ausgefiihrt, sondern es sind nur sporadische Beobachtungen vor- 
handen, aber doch so viele, daS auch aus diesem historischen Material 
deutlich die Periodizitit der Sonnenflecken hervortritt. Aus der Gesamt- 
beit dieser historischen Nachrichten erschlo8 Wolf eime Periode von 
| 11,11 Jahren, deren Dauer aber im einzelnen groBen Schwankungen 
unterworfen ist. Wolf hat aus den vorgefundenen Aufzeichnungen 
sogenannte Relativzahlen berechnet nach einem ziemlich willktirlichen 

Schema, aus der Anzahl der beobachteten Fleckengruppen und der 
 Gesamtheit aller Flecken mit Beriicksichtigung der Stiirke der von den 
verschiedenen Beobachtern benutzten Fernrohre. Jedoch scheint er 
—darin einen sehr gliicklichen Takt bewiesen zu haben, da, soweit die Ver- 
| gleichung méglich ist, sich eine gute Ubereinstimmung zwischen seinen 
| Relativzahlen und den unten zu besprechenden Angaben der von den 
| Flecken eingenommenen Fliche ergeben hat. Wolf gibt fiir die Maxima 


| 
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und Minima in den Jahren 1610 bis 1879 folgende Tabelle, welche in 
zwei Reihen eingeteilt ist. Die erste Reihe ist wegen des geringeren 
vorhandenen Beobachtungsmaterials sehr viel weniger zuverlissig als 
die zweite. 


Tabelle 7. 


Wolfs Relativzahlen. 
J: Jahreszahl. D: Dauer der Periode. 


Erste Reihe ! Zweite Reihe 
Minima Maxima Minima Maxima 
——_______— | SS — —__— 

As 19), | Ae D. AF D. | ie D. 
1610,8 8,2 1615,5 105 || 1745,0 10,2 LUO 11,2 
16190 5 16260 44’, | 17652 1761,5 ae 
1634,0 4 1639,5 , | 1766,5 ¥ Y eT6O.F ae 

ae OB WN age ee aaa 
£090,0 10,0 lon eas kW Oe | y 9,2 ; 9,7 
1655,0 a0 1660,0 nen 1784,7 ise 1788,1 ea 
1666,0 Ths 1675,0 100 | 1798,3 roe 1804,2 12.2 
1679,5 cas 1685,0 ae 1810,6 ae | ABR ES Ce 
1689.5 a — 1693,0 ioe | 1823,8 an | 1829,9 73 
1698,0 we 1705,5 ys | 1833,9 ie 1887,2 1 9'g 
1712,0 ee (eet 1as ie 1843,5 oe —— 1848,1 sue 
1723,5 von 1727,5 ie | 1856,0 ie | 1860,1 ‘ore 
1734,0 : 1738,7 : |  1867,2 ane 1870,6 s 
| 1878,9 i 
+ Mittlere Periode | Mittlere Periode | Mittlere Periode | Mittlere Periode | 
| | | | 
| 11,90-+2911 11,29+206 | 11,16 + 1,54 ~ 10,94 2,52 | 
| 5) elt) ’ — | tm ar ae | 


Aus den hinter den Jahreszahlen angegebenen Zahlen fiir die 
Dauer einer jeden einzelnen Periode ist deutlich zu ersehen, wie ver- 
schieden die Dauer der Perioden ist. Die durchschnittliche Schwankung 
um den Mittelwert ist unter jeder Kolumne angegeben. Als Gesamt- 
mittel berechnete Wolf die Zahl von 11,111 Jahren mit einer durch- 
schnittlichen Schwankung von 2,03 und einer Ungenauigkeit von 0,3 
Jahren. Im Jahre 1902 hat Wolfer nach kritischer Durchsicht des 
gesamten Materials von 1749 bis 1901 den Mittelwert der Periode zu 
11,124 Jahren angegeben. 

Wenn man nur die Anzahl der Sonnenflecken zihlt, so ist das gewiB 
ein Maf fiir die Sonnentiitigkeit, aber noch ein besseres MaB erhiilt 
man, wenn man die gesamte Ausdehnung der Sonnenflecken miBt. Das 
ist besonders gemacht worden von Carrington und Warren de la Rue 
auf der Sternwarte in Kew bei London. Dort wurde an jedem Tage, 
an dem man die Sonne beobachten konnte, die GriBe der Sonnenflecken 
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ausgemessen. Das ist eine sehr miihsame Arbeit, da maii ‘die perspek- 
tivische Verktirzung der Flecken je nach ihrer Lage auf der Sonnen- 
scheibe beriicksichtigen muf. Man muf daher die scheinbare Ausdehnung 
eines jeden Fleckens auf diejenige umrechnen, die er zeigen wiirde, wenn 
er in der Mitte der Sonnenscheibe stiinde, und dann muf man alle so 
gewonnenen Zahlen zusammenaddieren. Das Resultat wird stets in der 
Weise dargestellt, daS man angibt, wieviel Milliontel der sichtbaren 
Sonnenoberfliche von den Flecken eingenommen werden. In der fol- 
genden Tabelle 8 sehen Sie die betreffenden Zahlen fiir eine Reihe von 
Jahren wiedergegeben. 


Tabelle 8. 


Sonnenfleckenareal. 


J: Jabreszahl. A: Ausdehnung der Flecken in Millionenteilen der sichtbaren 
~ Sonnenoberfliche. 
| Maxima?) | | | Minima 
J. || 1835 | 1836 1837 1838 | 1842 1848 1844 
A. || 873 | 1407 1236 876 209 |, 108 197 
= I L a - a é a 
J. | 1846 | 1847 1848 1855 1856 1857 
iA itr 699 1127 1112 son 40 227 
| 1859 1860 1861 1866 1867 1868 
1390 188 


Diese Zahlen zeigen deutlich das periodische An- und Absteigen 
der Sonnenfleckenareale. So steigt die Zahl vom Jahre 1835 zu 
1836 von 873 auf 1407, um allmahlich durch 1236, 876 usw. auf 209 
und im Minimumjahr 1843 auf 108 zu fallen, also auf weniger als den 
13. Teil der Maximalzahl. Dann beginnt die Zahl wieder zu steigen 
bis zum Maximum des Jahres 1847 usw. Fernere Maxima hatten wir 
in den Jahren 1870, 1882, 1893, 1905, Minima im August 1878, De- 
zember 1889, September 1901. 

Aus der Tabelle sehen Sie, daB das erste Minimum (1843) sieben 
Jahre spiiter war als das erste Maximum, auf dieses Minimum folgte 
das Maximum nach einem Zeitraum von vier Jahren, und neun Jahre 
spiter (1856) folgt das Minimum, und nach drei Jahren haben wir 
wieder das folgende Maximum, dann haben wir wieder eine Differenz 
yon acht Jahren, darauf eine von drei Jahren, sodann wiederum acht 
Jahre, drei Jahre und acht Jahre. Sie sehen also, daB der Ubergang 


1) Es ist zu beachten, daf die hier angegebenen Jahreszahlen der Maxima , 
etwas von den Wolfschen Zahlen (s Tabelle 7) abweichen. 
Pringsheim, Physik der Sonne. 5 
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vom Minimum zum Maximum ein viel rascherer ist, als der yom 
Maximum zum Minimum, und zwar hat sich aus den bisherigen Beob- 
achtungen ergeben, daB im Mittel der Zeitunterschied vom Maximum 
zum Minimum 6,6 Jahre betrigt, gegen nur 4,5 Jahre, um welche das 
Minimum vom folgenden Maximum absteht. 

Kine den Verlauf der Periode darstellende Kurve wiirde also vom 
Minimum zum Maximum einen steilen Anstieg, vom Maximum zum 
Minimum einen weniger steilen Abfall zeigen (vgl. Fig. 37, S. 69 u. Fig. 38, 
S. 76). Im einzelnen ist aber auch hier der Verlauf der Erscheinung 
ein wechselnder, das Zeitintervall von Maximum zu Maximum ist ziem- 
lich grofen Schwankungen unterworfen und ebenso das Intervall vom 
Maximum zum folgenden Minimum und umgekehrt. Aber im ganzen 
kénnen wir mit voller Sicherheit sagen, dab, soweit die Beobachtungen 
iiberhaupt zuriickreichen, ein periodischer Wechsel in der Hiufigkeit 
und Ausdehnung der Sonnenflecke eintritt, und daB die Dauer dieser 
Periode etwa 11'/, Jahre betrict. 

Aus der obigen Tabelle geht ferner hervor, dai auch der absolute 
Wert der Fleckenzahlen an den verschiedenen Maximis und den ver- 
schiedenen Minimis sehr unregelmafig und wechselnd ist, und ebenso 
ist der Verlauf des Uberganges vom Maximum zum Minimum. und 
weiter zum folgenden Maximum bei den verschiedenen Perioden ein sehr 
abweichender. DaB auch bei nahe aneinanderliegenden Maximis die 
Intensitat sehr verschieden ist, sehen wir ebenfalls aus der Tabelle, wir 
haben fiir das Jahr 1836 die Zahl 1407 und bei dem folgenden Maximum 
nur 1127. Die Minima unterscheiden sich noch mehr, wir haben 1856 
die Zahl 40 und 1867 die Zahl 188, also mehr als 4%/, mal so viel. 
Die genaue Zeitbestimmung des Maximums und Minimums ist grofen 
Schwierigkeiten unterworfen, weil die Tatigkeit der Sonne oft in einem 
‘ Monat abnimmt, im nichsten wieder wiichst, um im darauffolgenden 
wieder abzunehmen. Verschiedene Beobachter haben versucht, aus diesen 
wechselnden Zahlen noch eine Reihe anderer Perioden herauszulesen, die 
sich tiber die erste lagern, und deren Dauer zwischen wenigen Monaten 
und 170 Jahren variiert. Jedoch sind diese Schltisse sehr unsicher und 
bei den langeren vermuteten Perioden ist die Gesamtzeit der Beobach- 
tungen noch viel zu kurz, um iiberhaupt etwas aussagen zu kénnen. 

Kinen rein analytischen Weg hierzu hat neuerdings A. Schuster’) 
eingeschlagen, indem er das ganze vorliegende Material yon 1833 bis 
1900 in Kurven ausdriickt und diese auf Grund der allgemeinen Fou- 


i 1) A. Schuster, Proc. Roy. Soc. 77, 136—140, 1905; Phil. Trans. A. 206, 
69—100, 1906. 
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rierschen Theorie als eine Summe einfacher Sinuskurven darzustellen 
sucht. Dies fiihrt ihn zu dem Resultat, daB mindestens vier Perioden 
sich tibereinanderlagern, wahrscheinlich mehr. Nur fiir drei dieser 
Perioden gelingt eine genaue Bestimmung ihrer Dauer. Dies sind 

1. eine Periode von 11,125 Jahren, die mit der von Wolfer ange- 
gebenen Zahl von 11,124 Jahren iibereinstimmt, 

2. eine Periode von 8,36 Jahren, 

3. eme Periode von 4,8 Jahren. 

Die vierte Periode hat wahrscheinlich eine Dauer von etwa 13,5 Jahren. 
Ob noch andere Perioden in den Kurven stecken und welche, lift sich 
noch nicht angeben. 

Ohne auf Spekulationen iiber die Ursache dieser Perioden einzu- 
gehen, macht Schuster darauf aufmerksam, dai, wenn man von der 
Dauer der Periode zu der Frequenz, d. h. der Anzahl von Perioden pro 
Jahr tibergeht, man zu einem einfachen Zusammenhange zwischen den 
drei oben genannten Perioden kommt. 


Fiir die erste Periode ergibt sich die Frequenz 11,125-1= 0,08989, 
fiir die zweite 8,36—1 = 011962 


Die Addition der Frequenzen ergibt 0,20951. 


Betrachten wir diese Zahl wieder als Frequenz, so gehért sie zu 


der Periode: 
02095171 = 4,77. 


Wir erhalten also sehr angenihert die Dauer der dritten Periode. Aus 
der Akustik wissen wir, daB zwei Schallschwingungen von der Frequenz 
n, und n, zu sogenannten Kombinationsténen von der Frequenz m, + , 
und »,— », Veranlassung geben kénnen. Wir kénnen also die dritte 
Periode als den ,,Ssummationston“ aus den beiden ersten auffassen. Der 
entsprechende Differenzton mit der Frequenz », — ”,. wiirde zu einer 
Periode yon 33,38 Jahren fiihren. 

Aber diese Beziehung laft sich noch in einer anderen einfachen 
Weise ausdriicken. Die Zahlen der drei Perioden verhalten sich wie 
3:4:7. Hs ist 

VY, - 33,375 = 11,125, 
1], - 33,375 = 8,344, 
ty - 33,315 = 4,768. 


Die drei Perioden kénnen also auch als Subperioden derselben Periode 
von 33,375 Jahren betrachtet werden. 
Ob diese Zahlenrelationen eine Bedeutung haben und welche, das 


steht dahin, ebenso ist es keineswegs als sicher anzusehen, daS den 
5* 
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so errechneten Perioden auch reale, in der gleichen Periode schwan- 
kende Ursachen der Sonnentiitigkeit zugrunde liegen. Denn diese 
Perioden allein geniigen nicht, um die wirklich beobachteten Schwan- 
kungen der Fleckenhiufigkeit mit geniigender Genauigkeit darzustellen, 
sondern auBerdem mufi Schuster noch fiir die einzelnen Perioden 
wechselnde Stirken, d. h. wechselnde Amplituden der periodischen 
Kurven annehmen. 

Sicherer als die positiven Schliisse auf das Vorhandensein mehrerer 
Perioden scheinen mir jedenfalls die negativen Folgerungen aus der 
Schusterschen Analyse zu sein, die auf das Nichtvorhandensein ge- 
wisser, von anderer Seite vermuteter Perioden schlieBen lassen. Wir 
werden darauf spiter zuriickkommen, wenn wir uns mit den Theorien 
beschaftigen, die ee Erklarung fiir die Sonnenfleckenperioden zu geben 
suchen. 

Nicht blo die Zahl und Ausdehnung der Flecken folgt der Periode 
der Sonnentitigkeit, sondern auch ihre Lage und Verteilung auf der 
Sonnenoberfliiche. Spérer’) hat 1880 ausgesprochen, daB die mittlere 
heliographische Breite der Flecken von einem Minimum zum folgenden 
allmihlich abnimmt, was mit den Beobachtungen von Carrington 
iibereinstimmt. Etwa zwei Jahre vor Hintritt eines neuen Mini- 
mums pflegt eine gréfere Zahl von Flecken in je einer Zone hoher 
Breite, etwa 30° nérdlicher und siidlicher Breite, aufzutreten, und 
diese Zone maximaler Fleckenhiufigkeit verschiebt sich bis zum 
Schlusse der nichsten Periode, also bis zum zweiten auf ihre Ent- 
stehung folgenden Minimum, auf beiden Hemisphiren immer mehr 
und mehr nach kleinen Breiten hin, bis die Flecken am Schlu8 der 
Periode in ungefihr 3° nérdlicher und siidlicher Breite allmahlich ganz 
verschwinden. Zu diesem Zeitpunkte hat dann schon wieder in den 
hohen Breiten die Bildung einer neuen Fleckenzone stattgefunden, 
welche im Laufe der nichsten Periode ihre Wanderung vollzieht. Diese 
Beobachtung ist seitdem von verschiedenen Seiten bestiitigt worden. 
In Fig. 837 sehen wir eine graphische Darstellung der Spérerschen 
Beobachtungen, die sich auf zwei volle Perioden tiber die Jahre 1854 
bis 1880 erstreckt. Oben sind die Jahreszahlen angegeben, die obere 
Kurve stellt den Verlauf des von den Flecken bedeckten Areals der 
Sonne, die untere die mittlere heliographische Breite der beobachteten 
Flecken dar. An dieser Kurve sind links die heliographischen Breiten 
zwischen etwa 5° und 32° angegeben. Cortie gibt an, da man durch 
Aufzeichnen der héchsten Breiten, in denen die Flecken zu verschiede- 


1) G. Spérer, Astron. Nachr. 96, 343—346, 1880. 
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nen Zeiten auftreten, Kurven erhilt, welche mit den Kurven fiir die 
Pleckenareale in der clfjiihrigen Periode nahe iibereinstimmen. 

Das Verhalten der nérdlichen und siidlichen Halbkugel der Sonne 
ist dabei nicht ganz das gleiche. Sowohl der Zeitpunkt der Maxima 
und Minima, als auch der Verlauf des Uberganges aus einer Periode 
in die folgende, scheinen auf beiden Hemisphiren verschieden zu sein, 
und diese Verschiedenheiten sind in den wenigen aufeinanderfolgenden 
Perioden, aus denen so spezialisierte Beobachtungen vorliegen, von 
gleichem Charakter. So ergeben die Beobachtungen von 1874—1902 
nach Maunder’), da die siidliche Hemisphiire eine etwas stiirkere Flecken- 
bedeckung aufwies als die nérdliche®) und daS in der nérdlichen die 
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Wendepunkte und Hauptphasen der Perioden etwas friiher eintraten als 
auf der stidlichen. Auch war auf der Nordhilfte das Maximum sehr 
viel weniger ausgeprigt als auf der Siidhilfte und zerfiel im den beiden 
beobachteten Perioden in zwei Maxima, deren erstes drei Jahre friiher 
eintrat als das zweite. Jedoch miissen alle diese Beobachtungen sehr 
viel linger fortgesetzt werden, ehe es méglich ist, zufallige Verschieden- 
heiten von gesetzmaSigen zu unterscheiden. 

Die Beobachtungen der Sonnentitigkeit werden seit einer Reihe 
von Jahren in stets zunehmender Ausdehnung von einer grofen Anzahl 
von Sternwarten regelmaBig durch photographische Methoden ausgefiihrt. 
Diesem Zwecke dienen in der Regel bescnders eingerichtete, mit einer 


1) E. W. Maunder, Monthl. Not. 64, 747-761, 1904. 
2) Seit Anfang 1904 zeigt dagegen die nérdliche Hemisphire eine gréfere 
Fleckenbedeckung als die stidliche. 
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photographischen Kamera versehene Fernrohre, die man Heliographen 
nennt. Diese sind haufig unbeweglich aufgestellt und das Sonnenlicht 
wird von dem durch ein Uhrwerk bewegten Spiegel eines Heliostaten 
bei jeder Stellung der Sonne in Richtung der Fernrohrachse dem Ob- 
jektiv zugefiihrt. Um die Bewegung des Spiegels méglichst einfach 
za machen, stellt man in der Regel die Fernrohrachse parallel zur 
Achse der Erde. 

Es sammelt sich so ein ganz kolossal umfangreiches Material an, 
dessen ausgiebige Verarbeitung aber leider nicht iiberall durchgefiihrt 
wird. So liegen seit dem Tode von Sporer die taglich auf dem Pots- 
damer Astrophysikalischen Observatorium aufgenommenen Sonnenbilder 
unbenutzt da und harren ihrer Auferstehung zu wissenschaftlichem Leben. 
Welche ungeheure Fiille von Beobachtungen zu bearbeiten ist, daftir mége 
als Beispiel die Angabe dienen, da die oben mitgeteilten Resultate von 
Maunder auf der Ausmessung von 9000 Photographien von 5000 Flecken 
aufgebaut sind. Kime ganze Anzahl von Sternwarten gibt regelmibig 
das Resultat ihrer Sonnenregistrierungen in einer gewobnlich viertel- 
jahrlich erscheinenden Statistik der einzelnen Monate an. Diese Stati- 
stiken sind von den verschiedenen Observatorien in sehr verschiedener 
Weise aufgestellt. Sie beziehen sich vielfach nicht blo® auf die Zahl 
und Ausdehnung der Flecken und Fleckengruppen, sondern auch auf 
ihre Verteilung auf der Sonne, ebenso werden entsprechende Angaben 
iiber die Fackeln und die Protuberanzen gemacht. So wiichst das Be- 
obachtungsmaterial, in mehr oder weniger iibersichtlicher Weise ge- 
ordnet, in rapidem Tempo an. r 

Die Periodizitat der Sonnentatigkeit erstreckt sich nicht nur auf die 
Flecken, sondern auch auf die Fackeln und auf diejenigen Phinomene, 
welche wir als Protuberanzen bezeichnen und mit denen wir uns spiiter 
noch sehr eingehend werden zu beschiftigen haben. Es zeigt sich fiir 
Fackeln und Protuberanzen im grofen und ganzen die gleiche Periode 
wie fiir die Flecken. Die Maxima und Minima der Fackelflichen fallen 
mit denen der Flecken, soweit die Beobachtungen es erkennen lassen, 
genau zusammen, wihrend die Maxima und Minima der Protuberanzen 
merklich verspitet gegen die der Flecken eintreten. Systematische 
Untersuchungen iiber die Lage und Hiaufigkeit der Fackeln haben 
Tacchini in Rom, 1879—1900, und Ricco?) in Palermo und Catania, 
1893—1903, ausgefiihrt. Aus ihnen folgerte Mascari’), daB die Fackeln 
zwar in allen Breiten vorkommen, aber bei weitem am hiufigsten in den 


1) A. Riccd, Mem. Spettr. Italian. 32, 157—162, 1903. 
2) A. Mascari, ibid. 38, 35—53, 1904. 
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Fleckenzonen. So entspricht auch in der zeitlichen Verschiebung im 
Laufe der Sonnenperiode die maximale Fackelzone stets der maximalen 
Zone der Flecken. Auferdem scheint auf jeder Hemisphiire noch eine 
zweite von den Flecken unabhiingige, polare Zone von Fackeln zu be- 
stehen, welche sich dauernd ziemlich gleichmiBig zwischen dem 75. 
und 80. Breitengrade hilt. 

Hiir die Protuberanzen haben Ricco und N. und W. J. 8. Lockyer’) 
die Beobachtune gemacht, daB die maximale Zone der Protuberanzen 
sich von der Zeit des Maximums bis zum nichsten Minimum yon 
niedrigeren nach hdheren Breiten hin verschiebt, also entgegengesetzt 
wie die Flecken und Fackeln. Dies wird nach Mascari durch die 
Beobachtungen in Catania in den Jahren 1893—1903 bestitigt, welche 
zeigen, daB die Zone maximaler Protuberanzenhaufigkeit sich von 
mifiger Breite im Jahre 1893 bis zum 60. Grade im Jahre 1903 
auf beiden Hemisphiiren allmihlich verschoben hat. Allerdings waren 
auch 1893 in hohen Breiten Protuberanzen zu beobachten, aber diese 
gehdrten noch dem vorkhergehenden Zyklus an, der analog wie bei den 
Flecken noch nicht verschwunden ist, wenn der neue einsetzt. Auf der 
Siidhilfte war von 1893—1902 noch eine zweite Protuberanzenzone 
schwach bemerkbar, die von — 23° bis —15® sich dem Aquator 
niherte und allmihlich immer schwicher wurde. Ihre Bewegung war 
also entgegengesetzt der allgemein bei den Protuberanzen beobachteten. 
Fiir alle diese Beobachtungen gilt dasselbe, was wir vorhin tiber die 
Statistik der Lage und Bewegungen der Flecken gesagt haben. Hs 
kann sich hierbei nur um Anfiange handeln, und die Beobachtungen 
miissen noch iiber lange Zeitriume hin fortgesetzt werden, ehe man in 
der Lage sein wird, zu entscheiden, was zufallige Zahlengruppierungen 
und was wirkliche GesetzmiBigkeiten sind. 

Bei dem itibermiachtigen HinfluB, den die Sonne auf das ganze 
irdische Leben austibt, liegt die Frage nahe, ob diese Periodizitat in 
den wichtigsten Hrscheinungen der Sonne nicht analoge periodische 
Schwankungen in den von ihr abhingigen irdischen Phanomenen hervor- 
ruft. In dieser Beziehung sind die widersprechendsten Angaben gemacht 
worden und man hat geglaubt, vielfache Zusammenhinge zwischen 
der Sonnenperiode und den Veriinderungen irdischer Erscheinungen nach- 
weisen zu kénnen. So hat W. Herschel schon 1801, ehe die Periodizitat 
der Sonnenflecke bekannt war, angenommen, daf die Sonnenflecken einen 
Hinflu8 auf die Ernte haben miiften. Aus den historischen Aufzeich- 
nungen glaubte er entnehmen zu kdnnen, da zwischen den Jahren 1650 


1) N. u. W.J 8S. Lockyer, Proc. Roy. Soc. 71, 449~—452, 1903. 
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und 1713 fiinf sehr unregelmiBige und sehr ungleiche Perioden statt- 
gefunden haben, in denen sehr wenige Sonnenflecke vorhanden waren. 
Diese Perioden suchte er in den Schwankungen der Getreidepreise in Eng- 
land wiederzufinden und durch sie genauer festzulegen. Hbenso haben 
indische Meteorologen einen Zusammenhang zwischen der Fleckenperiode 
und der periodischen Wiederkehr von Hungersnot in Indien vermutet. 
Diese und andere Vermutungen haben sich aber nicht bestiitigt, und 
tiberhaupt ist die Wahrscheinlichkeit dafiir, da8 wir an irdischen Er- 
scheinungen die durch die Sonnenfleckenperiode verinderte Intensitat 
der Sonnenstrahlung sollten erkennen kénnen, eime sehr geringe. 

Selbst zu den Zeiten der stiirksten Maxima bedecken die Flecken 
kaum den 500sten Teil der Sonnenoberfliche. Nun wissen wir, dab 
die von den Flecken ausgehende Strahlung keineswegs Null ist, und 
daB besonders die Warmestrahlung nicht sehr erheblich gegeniiber 
der der unverinderten Photosphiire geschwicht ist. Wir kénnen also 
annehmen, da die Gesamtstrahlung der Sonne durch die Flecken- 
bedeckung zu Zeiten des gréBten Maximums héochstens um 1/499 
gegentiber der Strahlung einer fleckenlosen Sonne herabgesetzt ist, 
also etwa um 0,1 °/,, und es ist kaum zu erwarten, daB dies von merk- 
lichem HinfluB auf irdische Phainomene sein sollte. Und noch eins kommt 
hinzu. Wir haben gesehen, daf parallel mit der Fleckenhiufigkeit auch 
die Erscheinung der Sonnenfackeln sich verindert, daB also zugleich 
mit den Gebilden, die die Sonnenstrahlung vermindern, auch Gebilde 
auftreten, welche die Strahlung vermehren. Die Strahlungsmessungen 
der Sonne sind infolge der wechselnden Absorption in der Erdatmo- 
sphare so schwierig, daB es bisher noch nicht gelungen ist, die Frage 
nach der Veranderung der Sonnenstrahlung mit der Periode der Sonnen- 
titigkeit experimentell zu entscheiden. Wir kénnen nicht einmal sagen, 
ob die Strahlung beim Maximum stiirker oder schwiicher ist, als beim 
Minimum. Sie ist verkleinert infolge der Flecken, vergréBert infolge 
der Fackeln, und welcher Einflu8 iiberwiegt, das wissen wir nicht, aber 
man kann wohl annehmen, daf die beiden Hinfliisse sich in der Bilanz 
miemlich ausgleichen werden und daf die Differenz der Strahlung 
zwischen Maximum und Minimum ziemlich gering sein wird. 

In der Tat ist bisher kein irdischer Vorgang bekannt geworden, 
den man auf die Verinderung der Sonnenstrahlung infolge der Periodi- 
zitit der Sonnentiitigkeit zurtickftihren kénnte, es ist keine mit der 
Sonnentiitigkeit zusammenhangende periodische Schwankung des Klimas, 
keine periodische Verinderung irgendwelcher meteorologischer Elemente, 
wie der Regenmenge, der Winde usw. sicher nachgewiesen worden. 
Trotzdem kénnen wir diese Frage nicht theoretisch abtun, sondern es 
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ist immer noch eine genauere Durchforschung aller meteorologischen 
Erscheinungen erwiinscht, um midglicherweise doch eine Beziehung 
zwischen der Sonnentiitigkeit und meteorologischen Vorgiingen zu finden. 
Besonders verdienen dic von Meldrum!) auf Mauritius gemachten und 
von Poey in Westindien bestitigt gefundenen Beobachtungen eine 
langere und genauere Priifung, aus denen Meldrum folgerte, daB die 
tropischen Zyklone das Maximum ihrer Hiufigkeit in den Jahren der 
Maxima der Sonnenflecke erreichen und mit der Abnahme der Sonnen- 
tatigkeit an Hiufigkeit abnehmen. 

Eine irdische Erscheinung aber gibt es, deren periodische Schwan- 
kungen mit den Sonnenfleckenperioden in unverkennbarem Zusammen- 
hange stehen, das ist der Erdmagnetismus. Sie wissen, daf die Erde 
wie ein Magnet wirkt, der einen Nordpol und einen Siidpol hat, und 
daB die magnetische Achse der Erde einen Winkel mit der geographi- 
schen Achse bildet. Daher weicht die Magnetnadel von der geographi- 
schen Nordsiidrichtung ab, indem sie immer nach dem magnetischen 
Nordpol hinweist. Diese Abweichung der Magnetnadel von dem geo- 
graphischen Meridian nennt man die erdmagnetische Deklination, und 
es ist schon lange bekannt, daB diese sich im Laufe der Zeiten lang- 
sam fndert. Diese Veriinderungen bezeichnet man als die sikularen 
Schwankungen des Erdmagnetismus. Aufer diesen sikularen Schwan- 
kungen aber zeigt der Erdmagnetismus, wie Graham im Jahre 1772 in 
London zuerst beobachtete, noch andere Veranderungen, die taglichen 
Schwankungen. In den mittleren Breiten der nérdlichen Halbkugel 
findet tiglich eine Bewegung der Magnetnadel statt, so da ihr Nord- 
ende um 8 Uhr morgens den Ostlichsten Stand erreicht. Dann beginnt 
die Nadel sich nach Westen zu bewegen und gelangt zwischen 1 und 
2 Uhr nachmittags in ihre westlichste Stellung. Von 2 Uhr nach- 
mittags bis 8 Uhr friih kehrt die Nadel sehr langsam nach Osten 
zurtick, indem sie bei Nacht fast stillsteht. Auf der siidlichen Halb- 
kugel verlauft die Erscheinung in mittleren Breiten ahnlich, nur in ent- 
gegengesetztem Sinne. Hier wird die westlichste Stellung um 9 Uhr vor- 
mittags, die dstlichste zwischen 2 und 3 Uhr nachmittags erreicht. Diese 
Schwankungen dndern sich im Laufe des Jahres in ziemlich regelmaBiger 
Weise, sie sind im Sommer bedeutend stiirker und regelmabiger alsim Winter. 
Alle diese Richtungsschwankungen des Erdmagnetismus sind gleichzeitig 
von einer Schwankung der Gréfe der erdmagnetischen Kraft begleitet. 

AuBer diesem im groBen und ganzen regelmifigen Gang, der 
sich nur im Mittelwerte aus sehr vielen Beobachtungen deutlich zeigt, 


1) C. Meldrum, Nature 82, 613—614, 1885, 
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macht die Magnetnadel oft noch unregelmiiBige, schnell verlaufende 
Schwankungen, welche man als Stérungen bezeichnet. Nun haben in 
den 50er Jahren des vorigen Jahrhunderts fast gleichzeitig R. Wolf in 
der Schweiz, Gautier in Frankreich, Lamont in Miinchen und Sabine 
in London die Entdeckung gemacht, daB die erwihnten erdmagnetischen 
Schwankungen eine Periode von 10 bis 11 Jahren besitzen. Wolf und 
Lamont erkannten diese Periode in der mit den Jahren wechselnden 
GréBe der tiiglichen Schwankungen, Sabine in der Zahl und Intensitat 
der Stérungen. Sabine bemerkte, da in den britischen Observatorien 
sowohl auf der nérdlichen als der siidlichen Halbkugel Zahl und Inten- 
sitit der erdmagnetischen St6rungen in den Jahren 1843 bis 1849 fort- 
dauernd zunahmen, dann von 1850 bis 1854 abnahmen. Da geriet 
ihm durch Zufall ein Probebogen aus dem II. Bande von Humboldts 
Kosmos in die Hinde, in welchem Schwabes Entdeckung der Periodi- 
zitit der Sonnenflecken dargestellt war, und nun brachte er sofort 
dieses solare Phinomen mit dem von ihm entdeckten terrestrischen in Zu- 
sammenhang. Die folgende Tabelle mége diesen Zusammenhang illustrieren. 


Tabelle 9. 


Periode des Erdmagnetismus und der Sonnenflecken. 


Intensitit der Stérungen, der mittlere Tiigliche Oszil- Fahl dor Sonne 


ara Wert aus der ganzen Periode gleich 1 lation der ~ “Reckonernes 
gesetzt Magnetnadel in ie 
Toronto (Kanada) Hobarton (Tasmanien) Miinchen ee 
1848 0,55 0,48 1,2" 34 
1844 0,73 0,82 6,6 ~ 52 
1845 0,62 0,67 8,1 114 
1846 1,26 1,03 8,8 157 
1847 1,40 7 1,44 9,6 257 
1848 1,43 1,60 11,2 330 
1849 -- -— 10,6 238 
1850 = = 10,4 186 
1851 = = 87 151 
1852 1,013) a 9,0 125 
1853 0,821) na 8,6 91 


Man sieht aus dieser historisch interessanten, wenn auch noch nicht 
ganz tiberzeugenden Tabelle, in der die Minimal- und Maximalzahlen 
fett gedruckt sind, in der Tat den Parallelismus zwischen der Sonnen- 
fleckenhaufigkeit und den erdmagnetischen Erscheinungen deutlich aus- 


1) Aus den Beobachtungen zu Nertschinsk in Ostsibirien. 
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gepragt. Die Intensitaét der Stérungen ist beim Maximum 2 bis 3 mal 
so groB als zur Zeit des Minimums und bei der Variation der Dekli- 
nation betragt dies Verhiltnis 1,7. 

Diese Beziehungen haben sich im Laufe der Zeit immer mehr be- 
statigt. Wolf, dem wir das Studium der ilteren Sonnenfleckenbeob- 
achtungen verdanken, hat auch die Alteren Aufzeichnungen der erd- 
magnetischen Hlemente méglichst weit zuriickverfolet und ist dabei, da 
die Beobachtungen des Erdmagnetismus viel weiter zuriickreichen und 
viel zuyerliissiger sind, als die der Sonnenflecken, zu sehr sicheren Re- 
sultaten gekommen. Aus diesen Studien zog er den SchluB, dab die 
Periode der tiglichen Deklinationsschwankung ungefihr 11 Jahre be- 
triiot, also mit der Dauer der Sonnenfleckenperiode iibereinstimmt. In 
Fig. 38 (S. 76) ist die Kurve der Sonnenfleckenhiutigkeit, die Variations- 
kurve der Deklination nach Ellis und die Kurve fiir die Horizontal- 
intensitit des Erdmagnetismus fiir eine lingere Reihe von Jahren ge- 
zeichnet. Die Sonnenfleckenkurve zeigt als Ordinaten die Wolfschen 
Relativzahlen, die Deklinationskurve die Schwankungen in Bogenminuten, 
die Kurve der Horizontalintensitit die Schwankungen in Bruchteilen des 
Mittelwerts. An der Fleckenkurve ist deutlich zu sehen, wie sie vom 
Minimum zum Maximum steil ansteigt und vom Maximum zum Minimum 
bedeutend weniger steil abfallt: Der Parallelismus beider Krscheinungen 
ist auf den ersten Blick zu erkennen, und in der ‘fat ist die Uberein- 
stimmung eine so enge, da8 man nach Hann aus der Zahl der Sonnen- 
flecken eines Jahres die mittlere GréBe der tiglichen Schwankung des 
Magneten bis auf einige Zehntel Minuten berechnen kann. Mit den erd- 
magnetischen Schwankungen geht noch eine andere Hrscheinung Hand in 
Hand, das sind die Nordlichter, und so zeigt sich auch ein vollstiindiger 
Parallelismus zwischen der Hiufigkeit der Nordlichter undderSonnenflecken. 

Bei der Ubereinstimmung zwischen dem Gesamtverlauf der Flecken- 
verinderung und den erdmagnetischen Variationen lag es nahe, auch 
im einzelnen zwischen dem Auftreten besonders ausgedehnter Sonnen- 
fleckengruppen und grofer magnetischer Stérungen, sogenannter ma- 
gnetischer Stiirme, einen Zusammenhang zu vermuten. In der Tat 
hat man hiufig bemerkt, daB sehr starke magnetische Stiirme zu beob- 
achten waren, wenn grofe Sonnenfleckengruppen auf der Sonne gesehen 
wurden, aber hiufig sind auch groBe Flecken ohne magnetische Stérungen 
und magnetische Stiirme ohne das Vorhandensein grofer Flecken beob- 
achtet worden. Jedenfalls mu man sagen, daB diese beiden Hrschei- 
nungen zwar nicht notwendig immer gleichzeitig eintreten, dal} sie aber 
doch in naher Beziehung zueinander stehen. Besonders wenn grofe 
Sonnenflecken den Mittelmeridian der Sonne. passieren, scheinen haufig 
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Skala der Horizontalintensitaét in Bruchteilen ihres Mittelwertes. 
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groBe magnetische Stiirme aufzutreten. Maunder’) hat diese Frage 
systematisch bearbeitet, indem er aus den in den Jahren 1875—1903 


1) KE. W. Maunder, Monthl. Not. 64, 205—222, 1904. 


Sonnenflecke und erdmagnetische Stiirme. Un 


in Greenwich registrierten erdmagnetischen Stiirmen die 19 gréBten 
herausgriff und ihre Beziehung zu den Sonnenflecken untersuchte. 
Dabei ergab sich, daB in allen Fallen die grofen Stiirme mit dem 
Durchgang eines grofen Fieckens durch den Mittelmeridian der Sonne 
zeitlich zusammenfielen. Zwischen September 1898 und Oktober 1903 
war kein groBer Sonnenfleck zu beobachten, ebenso auch keine groke 
erdmagnetische Stérung. Als im Oktober 1903 wieder zum ersten Male 
seit 5 Jahren eine groBe Fleckengruppe erschien, war sie von einem 
magnetischen Sturm begleitet, der alle Stérungen der Zwischenzeit weit 
tibertraf. Die 7 stiirksten von Maunder beriicksichtigten Stiirme fielen 
mit den 7 starksten Fleckengruppen zusammen, die iiberhaupt in dem 
29j4hrigen Beobachtungszeitraum yvorgekommen sind. Trotzdem aber 
ist die Ausdehnung einer Fleckengruppe kein genaues Maf fiir die Inten- 
sitiit des magnetischen Sturmes. So passierte am 12. Oktober 1903 eine 
ganz ungewohnlich grofe Fleckengruppe den Meridian, deren Linge 
18 Erddurchmesser, also etwa 230000 Kilometer betrug, eine der 6 oder 
TgroBten der letzten 30 Jahre, sie war von einem magnetischen Sturm 
begleitet, bei welchem die Magnetnadel Schwankungen in einer GréBe von 
30’ bis 60’ ausfiihrte. Am 31. Oktober 1903 ging eine andere Gruppe durch 
den Meridian, deren Ausdehnung weniger als den dritten Teil betrug. Der 
gleichzeitige magnetische Sturm aber war bedeutend stiirker, der stiirkste 
der in den letzten 30 Jahren, wenn nicht itiberhaupt in Greenwich 
beobachtet worden ist. Auch der gréfte seit dieser Zeit beobachtete 
magnetische Sturm vom Februar 1907 fiel mit dem Durchgang einer 
gewaltigen Fleckengruppe von 150000 Kilometern Linge durch die 
Sonnenmitte zusammen und war von lebhaften Nordlichterscheinungen 
begleitet. Die gréBten Stiirme begannen nach Maunder im Durchschnitt 
14 Stunden vor dem Voriibergang des Zentrums der Gruppe an der 
Mitte der Sonnenscheibe und dauerten bis 68 Stunden nach diesem Zeit- 
jounkt. Einen interessanten Vergleich ergibt eine zweite Zusammen- 
jstellung Maunders, in welcher er die in demselben Zeitraum beob- 
chteten 19 gréBten Sonnenfleckengruppen betrachtet. Der Durchgang 
urch den Meridian war begleitet 


bei 7 Sonnenflecken von einer Deklinationsschwankung gréBer als 60’ 


” 7 ” ” ” ” zwischen 30 u. 60’ 

” 2 ” ” ” ” ” 10 u. 30° 

Es 2 » ” ” ” kleiner als 10’ 
1 keimer ; 


1 E. W. Maunder, Monthl. Not. 65, 2—34, 1904. 
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den Sonnenflecken nach der Erde geradlinig nach Art der Strahlung fort- 
zupflanzen scheint. Aus seinen Angaben hat Evershed*) berechnet, dab die 
Strahlen bis zu einem Winkel von 34° gegen die radiale Richtung austreten 
und eine Fortpflanzungsgeschwindigkeit von 1600 Kilometern in der Se- 
kunde besitzen. Aus dem Vergleich der groBen Flecken und der ma- 
enetischen Stiirme des Jahres 1882 kam Riccd*) zu dem Schluf, daB sich die 
Wirkung in der Zeit von 421, Stunden von der Sonne zur Erde fortpflanzt, 
also mit einer Geschwindigkeit von zirka 1000 Kilometern in der Sekunde. 

Fassen wir alle Beobachtungen zusammen, so ist ein mehrfacher 
HinfluB der Sonne auf den Gang des Hrdmagnetismus zu konstatieren: 

1. Die tigliche Periode der magnetischen Deklination in Richtung 
und Stirke entsteht dadurch, daB die Sonnenstrahlen infolge der Hrd- 
rotation zu verschiedenen Tageszeiten verschiedene Teile der Erdober- 
flache oder der Erdatmosphire treffen. 

2. Die jaihrliche Variation der tiighchen Schwankung des Erd- 
magnetismus ist ee Folge der im Laufe des Jahres sich fndernden 
Sonnenstrahlung und ihrer Verteilung auf der Erde. 

3. Die periodischen Anderungen der tiiglichen Deklinationsschwan- 
kungen gehen parallel den Sonnenfleckenperioden. 

4. Besonders ausgeprigte erdmagnetische Stiirme erfolgen in der 
Regel in Zusammenhang mit dem Durchgang besonders auffaliender 
Sonnenfleckengruppen durch den Mittelmeridian der Sonne. 

Wenn wir ein Verstiindnis fiir den Mechanismus gewinnen wollen, 
durch den der Zusammenhang zwischen den solaren Hrscheinungen und 
dem irdischen Phinomen des Erdmagnetismus vor sich geht, so mtissen 
wir an die Vorstellungen ankniipfen, die man sich iiber den Mechanis- 
mus der erdmagnetischen Erscheinungen gebildet hat. Gaui hat in 


seiner Abhandlung ,,Uber die allgemeine Theorie des Erdmagnetismus“ 


tea) see/ 
nachgewiesen, daB die erdmagnetischen Krifte, deren Wirkung wir auf 
der Erdoberflache beobachten, ihren Sitz im Innern der Erde haben 
miissen. Das Hinfachste wiire nun anzunehmen, daf die Erde ein per- 
manenter Magnet ist, nach Art eines Stahlmagneten, dessen Pole mit 
den magnetischen Polen der Hrde zusammenfallen. Diese Hypothese 
vermag aber die Erscheinungen quantitativ nicht im entferntesten zu 
erklaren. Denn im Erdinnern kénnen wir keine permanenten Magneten 
annehmen, da dort eine sehr hohe Temperatur herrscht und alle be- 
kannten Stoffe bei hoher Temperatur die Fahigkeit magnetisch zu werden 
verlieren, und von den iiuBeren Schichten der Erde wissen wir, daB die 
in ihr enthaltenen Stoffe nur eine sehr geringe Magnetisierbarkeit besitzen. 
1) J. Evershed, Observatory 27, 129, 1904. 
2) A.Riccd, Mem. Spettr. Italian. 33, 38-—43,1904; Naturw. Rdsch. 19,277, 1904. 
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Man hat daher wohl ganz allgemein eine andere Hypothese an- 
genommen, welche den Erdmagnetismus als eine Folge elektrischer 
Stréme ansieht, die im Inmnern der Erdrinde zirkulieren. Solche Erd- 
stréme lassen sich experimentell in der Tat nachweisen, sie machen 
sich mitunter unliebsam bemerkbar, indem sie den telegraphischen Ver- 
kehr stéren, und es hat sich ergeben, daB sie eine ganz ahnliche perio- 
dische Veriinderlichkeit aufweisen wie die erdmagnetischen Krifte. Die 
Theorie zeigt, daB die Stiirke der zur Erklirung des Erdmagnetismus 
notwendigen Stréme sich in durchaus miBigen und méglichen Grenzen 
halt, und endlich hat man plausible Griinde, warum diese Strémungen 
gerade die Richtung verfolgen, die zur Erklirung der Beobachtungen 
angenommen werden mub. 

Was nun die Schwankungen des Erdmagnetismus betrifft, die mit 
den solaren Erscheinungen im Zusammenhang zu stehen scheinen, so 
ist zunichst zu beachten, daB die GréBe dieser Variationen gegeniiber 
der gesamten erdmagnetischen Kraft nur sehr gering ist, sie erreicht 
héchstens etwa 5°/, von dieser Gesamtkraft. Die Annahme, daf diese 
Schwankungen durch direkte Induktionswirkung einer magnetischen oder 
elektrischen Kraft der Sonne hervorgebracht werden k6nnten, fiihrt bei 
der ungeheuren Hntfernung zwischen Sonne und Erde zu so enormen 
magnetischen Kriften der Sonne, daB sie auBerhalb jeder Wahrschein- 
| lichkeit legen. Schuster'), der die Frage nach dem Ursprung der Va- 
riationen des Erdmagnetismus sehr eingehend theoretisch behandelt hat, 


kommt zu der wohl allgemein anerkannten SchluBfolgerung, daB diese 
Variationen nur zum kleinsten Teil auf eine Verinderung der EHrd- 
_stréme zuriickgefiihrt werden k6mnen, sondern da sie zum_ iiber- 
| wiegenden Teil von elektrischen Strémen in den héheren Schichten 
unserer Atmosphire herriihren. Daf solche Stréme wirklich vorhanden 
| sind, das wird durch die elektrischen Lichterscheinungen der Nord- und 
| Polarlichter sehr wahrscheinlich gemacht. Indirekt mégen diese Stréme 
auch durch Induktion auf die Erdstréme eine Wirkung ausiiben, der 
Hauptanteil ihrer magnetischen Wirkung aber ist ein direkter. Nun 
kénnte man zunichst an diejenigen Stréme denken, die durch Kon- 
| vektion in der Erdatmosphiire dadurch auftreten, daB sich mit den 
| Luftstr6mungen etwa elektrisch geladene Teilchen bewegen, aber es labt 
‘sich leicht zeigen, daB diese Wirkung unmerklich klein sein wiirde. Als 
| einzige plausible Ursache bleibt nur eine zuerst von Balfour Stewart 
| vorausgesetzte Induktionswirkung bestehen, welche bei der Bewegung 
‘|\der héheren elektrisch leitenden Atmosphiirenschichten im erdmagneti- 


) 1) A. Schuster, Phil. Trans. A. 180, 467—513, 1889; 208, 163204, 1908. 
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schen Felde eintritt und in diesen leitenden Luftschichten Induktions- 
stréme hervorruft, wie sie in den rotierenden Drahtspulen einer Dyna- 
momaschine im Felde ihres Elektromagneten entstehen. Schuster weist 
nach, daB dabei wesentlich die horizontal verlaufenden atmosphiarischen 
Strémungen und daher die vertikalen Kraftlinien des erdmagnetischen 
Feldes in Betracht kommen. Er berechnet die zur quantitativen Hr- 
klirung nétige Leitfahigkeit der Luft und findet den zwar ziemlich 
groBen, immerhin aber noch in einer wahrscheinlichen GréSenordnung 
liegenden Wert von 10-™ elektromagnetischen Hinheiten. Die Leit- 
fahigkeit der Luft an der Erdoberfliche betraigt normalerweise etwa 
10-*4. Die elektrischen Stréme in der Erdatmosphire sind von Ent- 
ladungserscheinungen begleitet, die sich uns als Nord- oder Polarlichter 
bemerkbar machen, so daf diese Lichterscheinungen und die erdmagne- 
tischen Schwankungen nur zwei verschiedene Methoden der Registrierung 
der in der Erdatmosphire stattfindenden elektrischen Stréme darstellen. 

Nach Paulsen ist die durchschnittliche Hohe der Nordlichter 
400 Kilometer, wir wollen die Héhe der Schichten, in denen die 
elektrischen Stréme vor sich gehen, nur zu 300 Kilometer annehmen, 
so wiirde der Luftdruck dort etwa ein Milliontel Atmosphire betragen. 
Nun ist die Luft, wie alle Gase, nur dann ein Leiter der Elektrizitiat, 
wenn sie ionisiert ist, d. h. wenn sich in ihr nicht bloB elektrisch neu- 
trale, ungeladene Gasmolekiile befinden, sondern auch Ionen, elek- 
trisch geladene Molekiile. Aus experimentellen Hrfahrungen kénnen wir 
schlieBen, daB bei gleichbleibender Ionisation die Leitfihigkeit eines Gases 
sich umgekehrt proportional aindert wie der Druck. Wir wiirden also 
in den betrachteten Héhen auf eine normale Leitfahigkeit von etwa 
10-*. 10° = 10-8 kommen. Das wiirde noch um etwa 10°mal weniger 
sein als es Schusters Rechnung fiir die erdmagnetische Variation ver- 
langt. Wir miissen also annehmen, daB die Ionisation in diesen hohen 
Schichten der Erdatmosphire nicht normal, sondern bedeutend verstiirkt 
ist. Nun wissen wir, daf die [onisation der Gase in hohem Mafe durch 
Kinwirkungen verschiedener Art gesteigert wird, durch Bestrahlung mit 
Rontegenstrahlen, mit Kathodenstrahlen, mit Radiumstrahlen, durch die 
elektrische Entladung selbst und endlich unter Umstiinden durch Be- 
strahlung mit ultraviolettem Licht oder auch mit gewdhnlichem Licht. 
Die hohen Schichten der Atmosphire sind nun in besonderem Mabe 
der Sonnenstrahlung ausgesetzt, wir wissen, daf die erdmagnetischen 
Variationen von der Stellung der Erde zur Sonne abhiingen und daf sie 
auch mit dem Zustand der Aktivitiit der Sonne sich aindern. Es liegt also 
sehr nahe, das auf die Vermehrung der Jonisation dieser Luftschichten 
durch die Sonne, in erster Linie durch die Sonnenstrahlung zu schieben. 
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Ob Réntgen- oder Kathodenstrahlen oder gar Radiumstrahlen von 
der Sonne ausgehen, wissen wir nicht, wohl aber enthiilt das Sonnen- 
licht sehr viel ultraviolette Strahlen. Nun ist uns allerdings kein Fall 
bekannt, in welchem ultraviolettes Licht die Luft direkt ionisiert, son- 
dern die lonisation tritt nur ein, wenn das Licht auf feste oder fliissige 
Oberflachen fillt, bei unseren Laboratoriumsversuchen im allgemeinen 
auf metallische Flachen. Von diesen gehen dann unter der Wirkung 
der Bestrahlung Kathodenstrahlen oder, was dasselbe ist, schnell bewegte 
freie Mlektronen aus und diese ionisieren die Luftmolekiile. Aber auch 
mm den héchsten atmosphirischen Schichten finden sich immer Stanb- 
teilchen vor, die die Rolle der bestrahlten Metalle zu iibernehmen und 

_ dite ionisierenden Elektronen auszusenden bereit sind. Aufferdem ist es 
/ auch sehr wohl méglich, daB die Luft unter Wirkung der kiirzesten 
bekannten ultravioletten Strahlen, wie sie von Schumann untersucht 
worden sind, sich direkt ionisiert, da sie diese sehr stark absorbiert. 
Eben aus diesem Grunde sind diese Strahlen bei unseren gewohnlichen 
Hixperimenten ausgeschlossen, weil das Licht von der Lichtquelle aus 
immer erst eine gewisse Luftschicht zu durchsetzen hat, ehe es zu den 
Apparaten gelangt, in denen wir seine Wirkungen beobachten. 

Wir haben also auf guter physikalischer Grundlage ruhende Hy- 
pothesen fiir die méglicherweise durch die Sonnenstrahlung erzeugte Ver- 


mehrung der Jonisation der oberen Luftschichten und nach allem, was wir 
hieriiber wissen, ist es auch nicht unwahrscheinlich, daf diese Vermehrung 
yon der nach Schusters Rechnung erforderlichen Gréfenordnung ist. 

Ubrigens beziehen sich die Schusterschen Berechnungen auf den 
Fall, daB die Luftstrémungen, von denen die erdmagnetischen Variationen 


erzeugt werden, mit denen identisch sind, von denen die periodischen 
| Schwankungen des Barometerstandes herriihren. LiBt man diese An- 
| nahme fallen und setzt voraus, was auch Schuster fiir wahrscheinlicher 
}| halt, daB beide Arten von Luftstrémungen in ganz verschiedenen Hohen 
| der Atmosphire verlaufen, so ergibt sich fiir die zur Hrklarung der 
|| erdmagnetischen Schwankungen notwendige Leitfahigkeit der Luft ein 
| bedeutend geringerer Wert. 

i Nach dieser Theorie ist die tiglche und jahrliche Variation der 
erdmagnetischen Kraft ohne weiteres verstindlich. Je nach der Stellung 
| der Erde zur Sonne variiert die Starke der einen bestimmten Teil der 
|| Erdatmosphiire treffenden Sonnenstrahlung, somit auch die Jonisation 
und die Stiirke der elektrischen Stréme in der Atmosphire. Schwerer 
} verstiindlich ist die Abhingigkeit dieser Variationen von der Sonnen- 
fleckenperiode. Man miifte annehmen, daB zur Zeit des Maximums die 
Gesamtstrahlung oder wenigstens die ultraviolette Strahlung der Sonne 

Pringshoim, Physik der Sonne. 6 
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grdBer ist als zur Zeit des Minimums. Wenn auch, wie wir schon erwahnt 
haben, alle Versuche, eine A bhingigkeit der Sonnenstrahlung von der Flecken- 
titigkeit direkt experimentell nachzuweisen fehlgeschlagen sind, so ist eine 
solche Abhingigkeit trotzdem nicht unméglich und sie kénnte méglicher- 
weise zur Erklirung der erdmagnetischen Periode herangezogen werden. 

Aber es kann noch ein anderer Vorgang gedacht werden, der eine 
Vermehrung der Ionisation der héheren Luftschichten durch die Sonne 
bewirkt. Hs kénnen nimlich direkt Ionen von der Sonne in den 
Weltraum hinausgeschleudert werden, in die Erdatmosphire eindringen 
und hier nicht bloB direkt durch ihre Anwesenheit, sondern auch 
durch sogenannte StoBionisation den Jonisationszustand der Atmosphire 
steigern. Die Méglichkeit dieses Vorgangs wird nahegelegt durch die 
Betrachtung einer Erscheinung, die wir erst spiaiter kennen lernen 
werden, niimlich der Sonnenkorona. Ich will daher auch die nahere 
Darlegung dieser Hypothese auf spiter verschieben. Nur soviel méchte ich 
hier sagen, da ein solcher Vorgang nicht bloB die Ubereinstimmung der 
Sonnenfleckenperiode mit der Periode der erdmagnetischen Variation, son- 
dern auch den Zusammenhang einzelner iiber die Sonnenmitte hinziehender 
Sonnenflecken mit den magnetischen Stiirmen zu erkliren geeignet ware. 

Wenn diese Hrklarungsversuche, besonders der letzterwihnte, auch 
noch viele willkiirliche und unbewiesene Annahmen enthalten, so zeigen 
sie doch, da8 durch physikalisch denkbare Vorginge die Méglichkeit 
einer elektrischen und damit auch einer magnetischen Hinwirkung der 
Sonne auf die Erde gegeben ist, und so ist fiir den beobachteten Zu- 
sammenhang zwischen solaren und irdischen Phinomenen wenigstens 
eine moégliche, in manchen Beziehungen sogar eine wahrscheinliche 
Grundlage des Verstiindnisses gewonnen. 

Von besonderem Interesse ist es noch, daf nach dieser Theorie 
die Sonne nur die verhiltnismifig geringe Arbeit zu leisten hitte, 
welche zur Ionisation der Luft nétig ist, wihrend die gewaltige Arbeit, 
die die Verainderung der erdmagnetischen Kraft erfordert, yon den Luft- 
stromungen zu leisten ware und zwar, wie Schuster zeigt, auf Kosten der 
Rotationsgeschwindigkeit der Erde. Die Energie eines solchen magne- 
tischen Sturmes ist eine ganz ungeheure. Schuster hat ausgerechnet, 
daB bei einem einzigen magnetischen Sturm auf der Erde 2,82 Millionen 
Pferdekrifte tatig waren. Aber diese gewaltigen Leistungen kann die 
Erdrotation ohne Schwierigkeit hervorbringen. Selbst wenn jedes Jahr 
100 magnetische Stiirme stiirkster Art vorkommen wiirden, so wtirde 
dadurch im Laufe einer Million Jahre der Erdrotation nicht mehr 
Energie entzogen werden, als einer Verkiirzung des Jahres um eine 
Sekunde entspricht. 


Vierte Vorlesung. 


Das Spektrum der Sonne und ihre chemische Zusammensetzung. 


Die spektralanalytische Methode. Brechung und Dispersion. Die 
sieben Regenbogenfarben. Brechungsvermégen. Wellenlinge. Sicht- 
bares und unsichtbares Licht. Kontinuierliches Spektrum. Homogenes 
Licht. Linien- und Bandenspektra. Sonnenspektrum. Fraunhofersche 
Linien. Entdeckung von Kirchhoff und Bunsen. Umkehrung der 
Spektrallinien. Das Kirchhoffsche Gesetz. Temperaturstrahlung und 
Lumineszenz. Resonanz. Spektralapparate. Koinzidenzen. Prismen 
mit groBer Dispersion. Beugungsgitter. Normalspektrum. Wellen- 
langenmessung. Spektrograph. Konkavgitter. Sonnenatias. Chemische 
Elemente auf der Sonne. Atmospharische Linien. Sauerstoff auf der 
Sonne. Bandenspektrum des Kohlebogens. Die fehlenden Elemente. 
Helium. Wellenlingentabelle. Normallinien. 


Wir haben bisher im wesenthchen nur diejenigen Erscheinungen 
auf der Sonne betrachtet, welche uns die einfache Beobachtung durch 
das Fernrohr zeigt, und die Fiille von vorher ungeahnten Tatsachen, 
die auf diese Weise entdeckt worden sind, hat uns einen Begriff 
von der Wichtigkeit gegeben, die das Fernrohr, wie fiir die gesamte 
Astronomie, so auch fiir die Kenntnis der Sonne besitzt. Aber wir 
yerfiigen noch tiber ein zweites, erst sehr viel spiter bekannt ge- 
wordenes Hilfsmittel der Sonnenforschung, dessen Bedeutung der des 
Ferurohrs nicht nachsteht. Das ist die Spektralanalyse und wir 
| wollen uns jetzt denjenigen Forschungsergebnissen zuwenden, welche 
| durch die spektralanalytische Untersuchung des Sonnenlichtes gewonnen 
worden sind. 

Wir miissen zu diesem Zwecke zunichst ganz kurz auf die spektral- 
_analytischen Methoden eingehen. Wie Sie wissen, hat schon Newton 
_ die Entdeckung gemacht, daB das weiBe Licht der Sonne und anderer 
| Lichtquellen kein einheitliches, unzerlegbares Wesen ist, sondern dah 
es aus sehr vielen verschiedenen Lichtarten besteht, welche das Auge 


| durch ihre verschiedenen Farben zu unterscheiden vermag. Wenn wir 
| Be 
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durch ein Glasprisma hindurch etwa nach einer Kerzenflamme hinsehen, 
so sehen wir die Flamme nicht, wenn wir geradlinig durch das Prisma 
hindurch nach ihr hinvisieren, sondern wir erblicken sie nur, wenn wir 
in einer bestimmten Richtung in das Prisma hineinsehen, in einer 
Richtung, welche von der geradlinigen Verbindungslinie zwischen Prisma 
und Flamme erheblich abweicht. Gleichzeitig bemerken wir, daB die 
Flamme, dureh das Prisma gesehen, ein ganz anderes Bild gewahrt 
als bei direkter Betrachtung; anstatt der schmalen weifen Flamme er- 
blicken wir ein breites, in lebhaften Farben leuchtendes Gebilde. Wir 
sagen: das Licht der Flamme wird bei seinem Durchgang durch das 
Prisma gebrochen, d.h. von seinem geradlinigen Wege abgelenkt 
und gleichzeitig wird es dispergiert, d. h. in seine verschiedenen 
Farben zerlegt. 

Ich méchte Ihnen zunichst den Grundversuch zeigen. Ich habe 
hier!) (Fig. 39 und 40) einen undurchsichtigen Schirm mit einem 
vertikalen Spalt S, der von einer 
elektrischen Lampe erleuchtet wird. 
Mit Hilfe der Sammellinse L ent- 
werfe ich zunichst auf dem Schirm 
S, ein Bild B des Spaltes. Sodann fiihre 
ich das Prisma P in den Strahlen- 
gang so ein, da} seine brechende Kante 
der Liangsrichtung des Spaltes (die auf der Ebene der Figur 39 senkrecht 
stehen mége) parallel ist, und jetzt sehen Sie, da die unveriandert stehende 
Linse L das Bild des Spaltes nicht mehr auf dem Schirm. S,, sondern auf 
dem seitlich davon stehenden Schirm S, entwirft. Aber wie hat sich dieses 
Bild veraindert! Seine Hohe allerdings stimmt noch mit der des Spalt- 
bildes B iiberein, aber an Breitenausdehnung hat es sich um ein Viel- 
faches vermehrt und statt des einfachen weiBen Spaltbildes sehen wir 


ein leuchtendes Farbenband, ein sogenanntes Spektrum, dessen Farben 
von Rot am Rande F# ganz allmahlich zum ‘Violett am Rande V 
tibergehen. Nach Newton unterscheiden wir sieben Hauptfarben des 
Spektrums, die sogenannten Regenbogenfarben: Rot, Orange, Gelb, Griin, 


1) Fig. 39 stellt einen Horizontalschnitt durch die Versuchsanordnung dar, 
die Strahlen, welche das Bild B bilden, sind gestrichelt, diejenigen, welche die 
Riainder R und V des Spektrums bilden, ausgezogen, neben S, und S, ist das 
direkte Spaltbild B und das Spektrum RV in der Aufsicht gezeichnet. Bei letz- 
terem ist durch die seitlich angebrachte Teilung mit den eingeschriebenen Buch- 
staben r, 0, g, gr, b, 7, v die Ausdehnung der Farben: Rot, Orange, Gelb, Griin, 
Blau, Indigo, Violett angedeutet. In Fig. 40 ist die Anordnung des Versuches 
perspektivisch gezeichnet. 


Spektrum. Qh 


Blau, Indigo, Violett, aber Sie sehen, da diese Farben nicht etwa un- 
vermittelt nebeneinander gestellt sind, sondern durch unziihlige feine 
Niiancen ineinander ubergehen von denen das farbenfreudige Auge 
Tausende unterscheiden kann, die aber einzeln mit Namen zu nennen 
die Sprache viel zu arm ist. 

Wir sehen also, wie das von dem Spalte ausgehende Licht durch 
das Prisma von seinem geraden Wege abgelenkt wird, es gelangt nicht, 
wie ohne das Prisma, nach B, sondern es weicht von dem geradlinigen 
Wege SB weit ab nach dem Schirm S, hin. Wenn wir den Weg der 
Strahlen genau verfolgen, so sehen wir, daB diese Ablenkung an zwei 
Stellen stattfindet, beim Eintritt des Lichtes in das Prisma und beim 


Fig. 40. 


Austritt aus dem Prisma, also beim Ubergang aus einem durchsichtigen 
Medium in ein anderes. An diesen beiden Stellen erleiden die Strahlen 
eine Brechung, und die Zerlegung des weiben Lichtes in seine ver- 
schiedenen farbigen Bestandteile kommt dadurch zustande, daB diese 
verschieden stark gebrochen werden, oder wie wir auch sagen kOnnen, 
daB das Brechungsvermégen des Glases fiir verschiedene Farben ver- 
schieden ist. Wir sehen also, daB die verschiedenen Lichtstrahlen, die 
sich physiologisch in der Wirkung auf das Auge durch den ver- 
schiedenen Farbeneindruck unterscheiden, den sie hervorbringen, auch 
rein physikalisch unterschieden sind durch das verschiedene Brechungs- 
vermégen, welches das Glas und ahnlich alle brechenden Substanzen 
ibnen gegeniiber besitzen. 

Nun ist ja die Brechbarkeit ein ganz bestimmter Begriff, ebenso 
das Brechungsvermégen, aber diese GréBen haben verschiedene Werte 
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je nach der Substanz in welcher die Brechung erfolgt und die GréBe, 
die wir tatsichlich beobachten, die Ablenkung durch das Prisma, ‘andert 
sich auch fiir ein Prisma derselben Substanz mit der Gréke des 
brechenden Winkels. Wenn wir also ein Merkmal suchen, wodurch 
wir die Art des Lichtes genau und allgemein charakterisieren wollen, 
so eignet sich die Angabe der Brechbarkeit nicht dazu, da diese von 
Stoff zu Stoff wechselt, noch weniger die im einzelnen Falle allerdings 
bequem zu beobachtende Ablenkung oder die Lage im Spektrum, da 
diese auBer mit dem Stoff auch noch mit der geometrischen Gestalt des 
Prismas wechselt. Es ist daher notwendig, eine andere GréBe zur 
Charakterisierung der Strahlung zu nehmen, eine GréBe, die unabhiingig 
ist von dem zur Erzeugung des Spektrums verwendeten Apparat. 

Hine solche Gréfe bietet uns nun die Theorie dar. Sie wissen ja, 
daB lange die Undulationstheorie des Lichtes geherrscht hat, die das 
Licht als Wellenbewegung des Athers auffagt. An deren Stelle ist 
jetzt die elektromagnetische Lichttheorie getreten, die das Licht zwar 
ebenfalls als Schwingungsbewegung im Ather ansieht, aber nicht als 
eine mechanische Schwingung, sondern als eine rhythmische Anderung 
der elektrischen und magnetischen Krifte. Jede Schwingungsbewegung 
14Bt sich darstellen als die Summe aus lauter einfachen, pendelartigen 
oder Sinus-Schwingungen, bei denen der Verlauf der Schwingung dem 
gleichen Gesetze folgt, das die Bewegung des mathematischen Pendels 
bei sehr kleinen Schwingungen beherrscht. Hine solche einfache 
Schwingung pflanzt sich im Raume in Gestalt einer einfachen Welle 
fort und diese wird charakterisiert durch die Wellenlinge, d. h. den 
Abstand zweier im Sinne der Fortpflanzungsrichtung der Welle aufein- 
ander folgender Stellen, an denen gleichzeitig der gleiche Schwingungs- 
-zustand herrscht, hier also die gleiche Atherbewegung bzw. die gleiche 
GréBe und Phase der elektrischen und magnetischen Krifte. Die 
einzelnen Farben des Spektrums entsprechen nach unserer theoretischen 
Auffassung einfachen Sinusschwingungen des Athers; haben zwei ver- 
schiedene einfache Lichtstrahlen verschiedene Wellenlingen, so haben 
sie, theoretisch gesprochen, auch verschiedene Farbe, d. h. unser Auge 
wiirde sie durch ihre Farbe voneinander unterscheiden kénnen, wenn es 
gentigend farbenempfindlich ware. Das vermag das Auge aber nur bei 
verhiltnismibig groBer Wellenlingendifferenz, und auch da nicht ftir 
alle Arten von Strahlen, denn es gibt auch Strahlen, welche unser Auge 
tiberhaupt nicht wahrzunehmen yermag und so ist eben die Angabe 
der Wellenlinge ein ungleich genaueres und viel allgemeiner anwend- 
bares Hilfsmittel zur Charakterisierung der Strahlung, als die Bezeich- 
nung der Farbe. 
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Zur Messung der Wellenliinge haben wir nun sehr genaue experi- 
mentelle Methoden, auf die ich hier nicht niher eingehen will, ich méchte 
nur bemerken, da die so gewonnenen Zahlen auch ohne die theoretische 
Interpretation als Wellenliingen ihren physikalisch wohl definierten Sinn 
haben und unabhiingig von Ort und Zeit immer wieder in der gleichen 
GréBe gefunden werden kénnen. 

Die Wellenlangen des Lichtes sind sehr kleine GréBen, man gibt 
sie gewohnlich nicht in Metern oder Millimetern an, sondern entweder 
legt man als Kinheit 1 w (Mikron) = 0,001 mm zugrunde oder 1 wu (Milli- 
mikron) = 0,000001 mm oder auch, was am gebrauchlichsten ist, eine 

sogenannte Angstré ém-Einheit, 1 AE. = 0,0000001 mm = 0,1 wu. Die- 
jenigen Wellen, welche das Auge wahrzunehmen vermag, die sicht- 
baren, haben eine Wellenlinge, welche etwa zwischen den Grenzen 
400 und 800 wu liegt. Aber es gibt noch kleinere und auch noch griéfere 
Wellen, welche den sichtbaren physikalisch ganz gleichartig sind, fiir 
welche das Auge aber blind ist. Dieses ,unsichtbare Licht“, welches 
sich ebenso wie das sichtbare im Spektrum der Sonne und der anderen 
Lichtquellen vorfindet, kann mit physikalischen Methoden beobachtet 
werden, die in gleicher Weise auch auf das sichtbare Licht anwendbar 
sind, Die Strahlen, deren Wellenlinge kleiner ist als die der iuBersten 
sichtbaren violetten Strahlen, bezeichnet man als ultraviolette Strahien. 
Sie lassen sich am bequemsten durch ihre chemischen Wirkungen, speziell 
durch die Photographie nachweisen und untersuchen. Die Strahlen, 
welche eine gréBere Wellenlange besitzen als das auBerste sichtbare 
rote Licht, heiBen ultrarote Strahlen und sind am einfachsten durch 
ihre Warmewirkung zu beobachten. Jedoch kann man auch ultrarote 
Strahlen photographieren und ultraviolette durch ihre Warmewirkung 
nachweisen und auch die sichtbaren Strahlen sind sowohl chemisch wie 
thermisch wirksam. Im prismatischen Spektrum sind die Strahlen desto 
mehr von ihrem geradlinigen Wege abgelenkt, je ktirzer ihre Wellen- 
lange ist, also am wenigsten abgelenkt sind die ultraroten, mehr die 
sichtbaren und am meisten die ultravioletten Strahlen. 

Wir werden spiter mit den Beobachtungsmethoden der ultra- 
violetten und der ultraroten Strahlen uns noch weiter zu beschiiftigen 
haben; jetzt wollen wir wieder zu unseren Spektralversucben mit 
sichtbarem Licht zurtickkehren. Wir haben zuerst eine Kerzenflamme 
durch ein Prisma betrachtet, sodann das Licht der Bogenlampe, 
d. h. das von der weifgliihenden Kohle der Lampe ausgesandte Licht, 
und beide Male das von Rot zu Violett ohne Unterbrechung, konti- 
nuierlich hindurchgehende Farbenband, ein sogenanntes Renee 

liches Spektrum bekommen. (Hin solches ist in Fig. 1, Tafel | farbig an- 
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nahernd wiedergegeben; es ist unméglich, den Glanz und die Siattigung 
der Spektralfarben durch irgendeinen Farbendruck auch nur einiger- 
mafen zu erreichen.) Solche kontinuierliche Spektra, die sich nur je 
nach der Intensitat und Temperatur der Lichtquelle an Stiirke und Aus- 
dehnung unterscheiden, erhalten wir stets, wenn wir das weiSe Licht 
eines gliihenden festen oder fliissigen Stoffes prismatisch zerlegen. 
Von der Art, wie das Spektrum zustande kommt, kénnen wir 
uns am besten ein Bild machen, wenn wir annehmen, dab das weibe 
Licht aus einer unendlichen Anzahl verschieden brechbarer Strahlen- 
arten zusammengesetzt ist, von denen jedoch jeder einzelnen ein ein- 
heitliches, ganz bestimmtes Brechungsvermégen, also eine ganz be- 
stimmte Wellenlinge zukommt. In Wirklichkeit kénnen wir allerdings 
vollkommen homogenes Licht, das nur aus Strahlen von einer ganz 
bestimmten Wellenliinge besteht, weder aus dem _ kontinuierlichen 
Spektrum aussondern, noch auf irgend eine andere Weise erzeugen, ja 
wir kénnen es uns nicht einmal als méglich vorstellen. Denn wir 
kénnen auch in Gedanken die Homogenitit eines Lichtes nur dadurch 
kennzeichnen, daB wir Grenzwerte fiir die in dem Lichte enthaltenen 
Wellenlingen angeben. So k6nnen wir z. B. sagen, alle in einem be- 
stimmten gelben Lichte enthaltenen Wellen liegen zwischen den Wellen- 
lingen 5896,0 und 5896,1 A-E. Sind diese Grenzen so eng, daf wir 
die zugeh6rigen Strahlen mit unseren Apparaten nicht mehr zu trennen 
vermégen, so kénnen wir das Licht als praktisch homogen ansehen 
und solches Licht auch theoretisch als homogen behandeln. Ké6nnten 
wir aus dem weifen Licht alle in ihm enthaltenen homogenen Lichtarten 
der Reihe nach isolieren, so wiirde jede von ihnen an einer anderen, 
bestimmten Stelle des Schirmes S, ein Spaltbild in der ihr zukommenden 
Farbe entwerfen, welches an Gestalt genau dem Spaltbilde B gleichen 
wiirde. Wir kénnen daher das Spektrum als eine Nebeneinanderlagerung 
unzihlig vieler, geometrisch gleicher Spaltbilder von verschiedener Farbe 
betrachten, In der Tat kann man durch Hinfiihren von passend ge- 
farbten Glas- oder besser Gelatineplatten in den Strahlengang erzielen, 
daB nur eine oder vielmehr wenige nahe benachbarte Strahlenarten 
zur Wirkung kommen, indem alle iibrigen von dem gefirbten Glase 
absorbiert werden. Dann sieht man statt des Spektrums nur immer 
je ein entsprechend gefirbtes Spaltbild an der ihm zukommenden 
Stelle des Spektrums. Wenn die Breite der einzelnen Spaltbilder zu grof 
wird, so werden sich die verschiedenfarbigen Spaltbilder tibereinander 
lagern und vermischen. Man muf daher dafiir sorgen, daB diese Spalt- 
bilder méglichst schmal erscheinen. Dies ist der Grund, waruam man 
als abzubildende Lichtquelle einen méglichst schmalen Spalt wahlt. 
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Ks gibt aber auch Lichtquellen, welche kein kontinuierliches, son- 
dern ein diskontinuierliches Spektrum zeigen, deren Licht also durch 
das Prisma in ein oder mehrere einzelne, durch dunkle Zwischenraume 
voneinander getrennte farbige Bilder des Spaltes zerlegt wird, welche 
wegen der linienférmigen Gestalt des Spaltes als schmale Linien er- 
scheinen. Solche Spektra heiBen deshalb Linienspektra, sie werden 
ausgesendet von leuchtenden Gasen. 

Ich habe hier zwei Flammen nebeneinander aufgestellt, die eine 
ist eine gewohnliche leuchtende Gastlamme, bei welcher das Gas aus 
der feinen Offnung eines Bunsenbrenners herausbrennt, dessen Brenner- 
rohr abgeschraubt ist. Man erhilt so eine lange, schmale, weiBleuch- 
tende Flamme, die uns einen mit weiBem Licht beleuchteten Spalt er- 
setzen soll. Bei dieser ,leuchtenden“ Gasflamme geht das Licht aber 
nicht von leuchtenden Gasen aus, sondern von den gliihenden Kohle- 
te:lchen, die durch den chemischen ProzeB in der Flamme im festen 
Zustande ausgeschieden werden und als Ruf niedergeschlagen werden 
kénnen. Daneben steht eine gewohnliche, ,nicht leuchtende* Bunsen- 
flamme, die durch eine Natronperle gelb gefirbt ist, bei ihr leuchtet 
der gasf6rmige Natriumdampf. Wir wollen die Flammen durch ein 
Prisma betrachten und zwar der Bequemlichkeit halber durch em 
»geradsichtiges“ Prisma, d. h. ein solches, bei welchem infolge eines 
optischen Kunsteriffs die Ablenkung der Strahlen von dem geradlinigen 
Wege sehr gering, die Farbenzerstreuung oder Dispersion aber betricht- 
lich ist. Unsere beiden Filammen erscheinen durch das Prisma sehr 
verschieden, die weiBe, leuchtende Flamme zeigt ein breites, kontinuier- 
liches Spektrum, also eine unendliche Anzahl stetig nebeneinander 
liegender, homogener Spaltbilder, die Natriumflamme sieht durch das 
Prisma genau so aus wie ohne Prisma, wir haben nur ein Spalt- oder 
hier richtiger ein Flammenbild, erzeugt durch die Strahlen der einen 
| gelben Spektralfarbe, welche allein von dem Natriumdampf in der 
_Flamme ausgesendet wird. 

Denselben Versuch kénnen wir auch objektiv zeigen, wenn wir bei der 
| Versuchsanordnung Fig. 40 den Spalt nicht mit der Kohle der Bogen- 
lampe, sondern mit einer hellen Natriumflamme beleuchten. Diese ver- 
schaffen wir uns leicht, indem wir die Kohlen der Bogenlampe so weit 
auseinanderziehen, da nicht das Licht der gliihenden Kohle auf den 
Spalt fallt, sondern nur das Licht des elektrischen Lichtbogens selbst, 
der sich zwischen den Kohlenspitzen bildet. Fiihren wir dann in den 
Bogen auf geeignete Weise Natrium ein, so sehen wir auf dem Schirme 
S, an derselben Stelle, wo vorhin das Gelb des kontinuierlichen Spektrums 
sich befand, eine helle, gelbe Linie, das von den gelben Strahlen des 
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leuchtenden Natriums entworfene Spaltbild (Fig. 3, Taf. I). Wenn 
unser Prisma eine gréBere Dispersion besitzen wiirde, so wtirden wir 
bemerken, daB das Spektrum des Natriums nicht aus einer, sondern 
aus zwei sehr nahe benachbarten gelben Linien besteht, also aus zwei 
nahezu homogenen Strablenarten, deren Wellenlingen 5896,0 und 5890,0 
A-E. sind. Fithren wir in den Bogen andere Metalle ein, deren Dampf 
durch die elektrische Entladung leuchtend wird, so erhalten wir andere 
Spektra. Hier habe ich Kupfer im Bogen und Sie sehen ein Spektrum, 
welches aus mehreren Linien besteht, von denen besonders drei griine und 
zwei gelbe deutlich zu sehen sind. Hin noch linienreicheres 
Spektrum erhalten wir, wenn wir statt der gewohnlichen Kohlen 
in der Lampe die neuerdings besonders zur StraBenbeleuchtung 
vielfach gebrauchten sogenannten Effektkohlen bentitzen, welche 
mit verschiedenen Salzen imprigniert sind. 

Noch auf manche andere Weise kénnen wir Gase zum 
Leuchten bringen. Hine sehr wichtige Methode besteht darin, 
daB wir sie unter geringem Druck in eine Glasréhre, ein so- 
genanntes Geisslersches Rohr einschlieBen und mit Hilfe ein- 
geschmolzener Hlektroden einen hochgespannten Wechselstrom, 
am besten den Strom eines Induktoriums hindurchschicken. Ich 
habe hier ein soleches Geisslerrohr, welches mit verdiinntem 
Wasserstoff gefiillt ist. Hs ist in seinem mittleren Teil zu einer 
engen Kapillare ausgezogen (Fig. 41), und wenn ich den Strom 
schlieBe, sehen Sie, daB die Kapillare mit hellem, rétlichen 
Licht leuchtet. Wenn wir in unserer Versuchsanordnung (Fig. 40) 
den Spalt S durch die leuchtende Kapillare des Wasserstoff- 
rohres ersetzen, so sehen wir auf dem Schirm S, ein Linien- 
spektrum, welches aus drei hellen Linien besteht, einer im Rot, 
Fig.41. die man als H, bezeichnet, einer griinen Hi, emer blauen H, 
(Fig. 4, Taf. I). Ihre Wollsnlinget sind: H,: 6563,1, H,: 4861,5 aed 
Hy 4340.5. AuBerdem hat der Warrior noch zwei hier nicht zu 
eiende Linien, H, (4101,8 Ae -E.) im Indigo und H, (3968,6 A.-E.) 
im iufersten Violett Betrachten Sie sich das rétliche Licht des 
Wasserstoffs und sein Spektrum genau, es spielt in der Physik der 
Sonne eine wichtige Rolle. 

Unter Umstiinden geben Gase auch noch ein diskontinuierliches 
Spektrum anderer Art, welches aus einzelnen farbigen Bindern besteht 
und deshalb Bandenspektrum genannt wird. Diese Banden sind von 
wechselnder Helligkeit, sie erscheinen wie schraffiert und erinnern haufig 
an die Kannellierung griechischer Saulen, solche Spektra heiBen dann 
kannellierte Bandenspektra. Hiufig gelingt es, die Banden unter An- 
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wendung sehr groBer Dispersion in unzihlige feine Linien aufzulésen, 
aber es kann keinem Zweifel unterliegen, da8 Banden- und Linienspektra 
zwel wesensungleiche Dinge sind, die 
wahrscheinlich verschiedenen physika- 
lischen Vorgiingen ihren Ursprung ver- Roth | 
danken. In der Sonnenphysik haben 
wir es fast ausschlieBlich mit Linien- 
spektren, nur in ganz wenigen Aus- E 
nahmefillen auch mit Bandenspektren O7»geJE— 
zu tun. 

Welcher Art ist nun das Sonnen- Gelb 
spektrum? Wenn wir mit unserer Ver- 


suchsanordnung ein Sonnenspektrum 
entwerfen, indem wir mit Hilfe eines 
Hehostaten Sonnenlicht auf den Spalt S 
fallen lassen, so sehen wir ein Spek- 
trum, welches auf den ersten Blick dem Blau 
bekannten kontinuierlichen Spektrum 
ahnelt. Bei genauerer Beobachtung aber 
erkennen wir, wenn der Spalt geniigend 
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eng gemacht wird, daf dieses im wesent-  ~"""®° 


lichen kontinuierliche Spektrum von 
einer groBen Anzahl sehr feiner dunkler 
Linien quer zu seiner Lingsausdehnung 
durchzogen ist. Diese dunklen Linien 
wurden 1802 yon Wollaston!) ent- 
deckt, dann im Jahre 1814 von Fraun- 
_hofer*) selbstindig aufgefunden und 
sehr sorgfaltig untersucht, dessen Namen 
| sie seitdem tragen. Von ihm riihrt die 
erste genauere Zeichnung des Sonnen- 
_spektrums (Fig. 42) und die noch heute 

gebrauchliche Bezeichnung der aut- 
fallendsten Linien mit Buchstaben des 
| Alphabets her. In der Fraunhofer- 
-schen Zeichnung ist gleichzeitig die 
Helligkeitsverteilung im Spektrum durch die obere Kurve angedeutet. 
Er zahlte zwischen B und H 574 Linien. Die bunte Spektraltafel von 


Violet 


1) W. H. Wollaston, Phil. Trans. 1802. 
2) J. Fraunhofer, Denkschriften der Miinchener Akademie 5, 1814/15; Gil- 
|berts Annalen 56, 264—317, 1817. 
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Bunsen und Kirchhoff (Fig. 2, Taf. I) zeigt zehn mit Buchstaben 
bezeichnete Fraunhofersche Linien von verschiedener Breite, in eivem 
guten Sonnenspektrum von grofer Dispersion kann man Tausende solcher 
zum Teil sehr feiner Linien erkennen. An den Stellen des Spektrums, 
wo sich Fraunhofersche Linien finden, fehlt das Licht, welches hier 
den Spalt abbilden wiirde, oder es ist wenigstens viel schwicher als 
die. umgebenden Farben. Die Fraunhoferschen Linien stellen also 
in dem eigentlich kontinuierlichen Spektrum ein Manko dar, es fehlen 
so viele homogene Spaltbilder in der stetigen Aneinanderreihung, als 
Linien vorhanden sind, in dem Sonnenlichte fehlen also soviel homogene 
Strahlengattungen, als der Zahl der Linien im Spektrum entspricht. 

Es war schon verschiedenen Beobachtern aufgefallen, da einzelne 
der stairksten Fraunhoferschen Linien die gleiche Lage im Spektrum 
haben wie helle Linien, welche man im Spektrum leuchtender Gase 
beobachtet hatte, daB also gerade Licht derjenigen Wellenlingen im 
Sonnenlichte fehlt, die im Lichte irdischer leuchtender Gase enthalten 
sind. Aber man vermochte sich diese Hrscheinung nicht zu erkliren, 
bis Kirchhoff und Bunsen") durch ihre klassischen Untersuchungen 
des Ratsels Lésung brachten. Sie haben zuerst durch ausdauernde und 
miihselige Versuche nachgewiesen, was manche vor ihnen vielleicht 
schon geahnt hatten, was aber niemand bestimmt ausgesprochen und 
noch weniger jemand bewiesen hatte, daf jedem chemischen Element, 
wenn es in Gasform zum Leuchten gebracht wird, ganz bestimmte 
Linienspektra entsprechen, daB also jedes Klement bestimmte, ihm allein 
eigentiimliche Linien zeigt, so daB die Spektrallinien charakteristisch 
sind fiir das chemische Element, welches sie aussendet. Wenn Natrium- 
dampf leuchtet, so sehen wir im Spektrum immer dieselbe uns schon 
bekannte gelbe Linie, charakterisiert durch eine bestimmte Wellenlange, 
also auch eine bestimmte Ablenkung in einem gegebenen Glasprisma, 
wenn wir Kalium untersuchen, so finden wir stets eine rote und eine 
violette Linie (Fig. 5, Taf. I), die fiir Kalium charakteristisch sind usw. 
Und umgekehrt immer, wenn wir im Spektrum einer Lichtquelle an der 
uns bekannten Stelle die gelbe Linie erblicken, so ist dadurch erwiesen, 
daB Natriumdampf in der Lichtquelle leuchtet und immer, wenn wir 
im Spektrum an den betreffenden Stellen die rote und die violette 
Linie finden, so kénnen wir mit voller Sicherheit behaupten, daB 
Kalium in der Lichtquelle vorhanden ist. Wir sind also imstande, 
aus der Untersuchung des Spektrums einer gasformig leuchtenden 
Lichtquelle auf die chemischen Elemente zu schlieBen, aus denen sie 


1) G. Kirchhoff und R. Bunsen, Pogg. Ann. 110, 160—189, 1860; 118, 
337—381, 1861. 
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zusammengesetzt ist, wir kénnen die Lichtquelle durch Beobachtung ihres 
Spektrums chemisch analysieren, daher der Name Spektralanalyse. 

Nun blieb noch die groBe Frage nach der Bedeutung der Fraun- 
hoferschen Linien zu beantworten Das gelang Kirchhoff?) im Jahre 
1860 durch seinen beriihmten Versuch der Umkehrung der Spektral- 
linien. Héren wir, wie er selbst den Hergang dieser Entdeckung schildert: 

,Um die mehriach behauptete Koinzidenz der Natriumlinien mit 
den Linien D des Sonnenspektrums auf die direkteste Weise zu priifen, 
entwarf ich ein miSig helles Sonnenspektrum und brachte dann vor 
den Spalt des Apparates eine Natriumflamme. Ich sah dabei die 
dunklen Linien PD sich in helle verwandeln. Die Bunsensche Lampe 
zeigte die Natriumlinien auf dem Sonnenspektrum mit einer nicht er- 
warteten Helligkeit. Um zu finden, wie weit die Lichtstirke des 
Sonnenspektrums sich steigern lieBe, ohne daf die Natriumlinien dem 
Auge verschwanden, lieB ich den vollen Sonnenschein durch die Natrium- 
flamme auf den Spalt fallen und sah da zu meiner Verwunderung die 
dunklen Linien D) in auSerordentlicher Stiirke hervortreten. Ich er- 
setzte das Licht der Sonne durch das Drumondsche Licht, dessen Spek- 
trum, wie das Spektrum eines jeden gliihenden festen oder fitissigen 
Korpers, keine dunklen Linien hat; wurde dieses Licht durch eine ge- 
eignete Kochsalzflamme geleitet, so zeigten sich in dem Spektrum 
dunkle Linien an den Orten der Natriumlinien. Dasselbe trat ein, 
wenn statt des gliihenden Kalkzylinders ein Platindraht benutzt wurde, 
der durch die Flamme gliihend gemacht und durch einen elektrischen 
Strom seinem Schmelzpunkt nahe gebracht war.“ 

Wir wollen nun den Versuch selbst anstellen. Ich lasse das Licht 
der Bogenlampe, bevor es auf den Spalt S (Fig. 40) fallt*), durch eine 
Bunsenflamme hindurchgehen, in welcher sich ein Hisenloffel befindet, 
den ich mit metallischem Natrium beschicken kann. Jetzt enthilt der 
Léffel noch kein Natrium und Sie sehen auf dem Schirm S, das be- 
kannte kontinuierliche Spektrum der gliihenden Kohle. Ich bringe jetzt 
etwas Natrium in den Loffel und nachdem sich der Natriumdampf 
in der Flamme geniigend entwickelt hat, sehen Sie im gelben Teil des 
Spektrums eine scharfe dunkle Linie, der D-Linie des Sonnenspektrums 
entsprechend. Wenn ich das Licht der Bogenlampe vor der F'lamme 


1) G. Kirchhoff, Sitzungsber. d. Akad. d. Wiss. z. Berlin, 1859, 662—665; 
| Pogg. Ann. 109, 148—150, 1860. 

2) Dabei darf der Spalt S nattirlich nicht, wie es in Fig. 40 gezeichnet ist, 
an dem Gehiuse der Bogenlampe befestigt sein, sondern er muf von der Lampe 
 getrennt aufgestellt werden, damit zwischen ihm und der Lampe geniigender 
Raum fir die Bunsenflamme bleibt. 
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durch einen Schirm abblende, sehen Sie auf dem Projektionsschirm 
deutlich, wenn auch mit sehr geringer Helligkeit, an derselben Stelle, 
wo vorher die dunkle Linie zu sehen war, die helle gelbe Linie des 
Natriumspektrums, wahrend das von der Bogenlampe herriihrende kon- 
tinuierliche Spektrum natiirlich verschwunden ist. Halte ich meinen 
abblendenden Schirm so, daf& er die obere Hilfte des Spaltes S be- 
schattet, auf die untere aber das Licht der Bogenlampe auffallen laBt, 
so sehen Sie in dem umgekehrten Bilde auf dem Projektionsschirm in 
der oberen Hilfte das kontinuierliche Spektrum mit der dunklen Linie, 
in der unteren Hilfte nur die helle gelbe Linie, und Sie werden sich 
leicht tiberzeugen kénnen, daf diese beiden Linien an genau der gleichen 
Stelle des Spektrums liegen, also von Licht gleicher Wellenlinge herrtihren. 
Noch auf eins moéchte ich Sie aufmerksam machen. Im unteren 
Teil des Bildes haben Sie im Gelb die Wirkung des Natriumlichtes 
allein, im oberen Teil diese selbe Wirkung plus der der Bogenlampe. 
Hs ist wohl ohne weiteres klar, da an dieser Stelle von dem von der 
Natriumflamme ausgegangenen Licht durch das Hinzutreten des Lichts 
der dahinterstehenden Bogenlampe nichts hinweggenommen werden, 
sondern héchstens etwas hinzugefiigt werden kann. Wenn Sie also 
oben eine dunkle, unten eine helle Linie zu sehen glauben, so liegt 
das nicht daran, daB oben an die betreffende Stelle weniger Licht 
fallt als unten, sondern daran, daB diese Stelle oben an beiden Seiten 
von einer sehr viel gréBeren Helligkeit, unten von fast vollkommener 
Dunkelheit umgeben ist. Wenn Sie genau hinsehen, werden Sie 
erkennen, daB die obere dunkle Linie genau die gleighe Lichtinten- 
sitat besitzt wie die untere helle, da der Natriumdampf in der Flamme 
das von der Bogenlampe ausgesandte Licht von der Wellenlinge der 
D-Linien vollkommen absorbiert, und da8 der Hindruck des Hellen 
bzw. Dunklen nur durch den Kontrast mit der Umgebung 


hervorgerufen wird (vgl. Fig. 43). 
: Das ist der beriihmte Versuch der Umkehrung der 


Oi a Spektrallinien. Die Nutzanwendung auf die Sonne ergibt 
sich von selbst. Ebenso wie wir hier die dunkle Linie in dem kon- 
tinuierlichen Spektrum der Bogenlampe durch Natriumdampf hervor- 
gebracht haben, miissen wir annehmen, daB die dunklen Fraunhofer- 
schen Linien D des Sonnenspektrums durch Natriumdampf erzeugt sind, 
und was von diesen Linien gilt, das gilt analog von den iibrigen 
Fraunhoferschen Linien. Also wenn wir bewiesen haben, daf eine 
dunkle Linie im Sonnenspektrum die gleiche Lage hat, wie eine be- 
stimmte helle Linie, von der wir wissen, da sie fiir das Spektrum 
eines bekannten chemischen Elements charakteristisch ist, so ist damit 


— 
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zugleich bewiesen, daf die Fraunhofersche Linie yon demselben Hlemente 
herriihrt, daB sich also dieses selbe irdische Element in gasférmigem 
Zustande auf der Sonne befindet. 

Wir kénnen uns kaum einen Begriff davon machen, welchen ge- 
waltigen Hindruck diese Entdeckung auf die Zeitgenossen ausiibte. Bis 
1860 konnte kein Chemiker eine Analyse ausfiihren, wenn er nicht den 
betreffenden Stoff in der Hand hatte und seine Reagentien auf ihn 
einwirken lassen konnte. Jetzt war mit einem Schlage die Wirkungs- 
sphire der chemischen Analyse tiber die engen Mauern des Labora- 
toriums hinaus ausgedehnt auf den ganzen unendlichen Weltraum, so- 
weit das Licht der entferntesten Fixsterne zu uns dringt. Wenn es 
bis dahin als eine an Wahnsinn grenzende Vermessenheit erschienen 
wire, experimentell die Frage beantworten zu wollen, aus welchen 
chemischen Elementen die Sonne und die fernen Fixsterne zusammen- 
gesetzt sind, jetzt war die Antwort durch verhiltnismaSig einfache 
optische Versuche gegeben. y 

Wie haben wir uns aber den Vorgang der Umkehrung der 
Spektrallinien physikalisch vorzustellen? Wir haben vorhin gesehen, 
da8 die helle und die dunkle Linie beim Umkehrungsversuch sich 
nicht durch ihre eigene Helligkeit, sondern durch die Helligkeit 
der Umgebung unterscheiden. Wir sehen, daf die Natriumflamme das 
Licht der Bogenlampe iiber fast die gesamte Ausdehnung des Spektrums 
so gut wie ungeschwacht hindurchla®t, und nur denjenigen Strahlen 
den Durchgang verwehrt, welche die gleiche Wellenlinge besitzen wie 
das von ihr selbst ausgesandte Licht. Diese Strahlen werden nicht 
hindurehgelassen, sondern einfach ausgeléscht oder absorbiert. Also 
Natriumdampf und ebenso alle andern leuchtenden Gase 
haben die Higenschaft, Licht von der gleichen Wellenlinge 
wie sie selbst emittieren, auch zu absorbieren, wahrend sie 
alles andere Licht hindurchlassen. 

Kirchhoff hat versucht, fiir diese Higenschaft der Gase eine theo- 


| retische Grundlage zu schaffen durch das beriihmte und iiberaus wichtige 
| Kirchhoffsche Gesetz. Er hat dieses Gesetz hergeleitet unter der 


Annahme, daS es sich um reine Temperaturstrahlung handelt, 
d. h. daB die von dem Kérper ausgesandte Strahlung qualitativ und 
quantitativ einzig und allein bedingt ist durch die Temperatur des 
Kérpers. Dann darf bei der Emission und Absorption der Strahlung 
keine andere Umwandlung von Energie auftreten, als die von Wirme- 


_bewegung in strahlende Energie und umgekehrt; die ganze in der 


emittierten Strahlung enthaltene Energie mu8 vollstandig und direkt 
der Wirmebewegung des Kérpers entnommen sein und, wenn er 
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fremde, auf ihn auffallende Strahlung absorbiert, so mu die in ihr 
enthaltene Energie vollstindig und direkt in Wiarme umgewandelt 
werden. Unter diesen Voraussetzungen ist der Strahlungsvorgang den 
allgemeinen Gesetzen der Wiirmelehre unterworfen, daher auch dem 
zweiten Hauptsatz der mechanischen Wirmetheorie. Dieser sagt fiir 
unsern Fall aus, daB alle médglichen verschiedenen Kdérper gleicher 
Temperatur, die sich in einem von jedem Wéarmeaustausch mit der 
AuBenwelt abgeschlossenen Raume von derselben Temperatur befinden, 
trotz ihrer verschiedenartigen Ausstrahlung dauernd auf der gleichen 
Temperatur bleiben miissen. Daraus zog Kirchhoff!) den Schlub, 
daB fiir alle verschiedenen Korper gleicher Temperatur das Verhiltnis 
des Emissionsvermégens zum Absorptionsvermégen fiir Strahlung der 
gleichen Art, d. h. der gleichen Wellenlinge, das gleiche ist. Dieses 
Verhiltnis ist also unabhiingig von der Natur des strahlenden Kérpers 
und nur abhingig von seiner Temperatur und von der Wellenliinge der 
Strahlen. Kirchhoff zeigte ferner, daB dieses Verhaltnis gleich ist dem 
_Emissionsvermégen eines theoretisch angenommenen Kérpers besonderer 
Art, des absolut schwarzen Ko6rpers, ,,welcher alle auf ihn fallenden 
Strahlen absorbiert, also Strahlung weder reflektiert noch hindurchlaBt“. 

Nun miissen wir noch definieren, was unter Absorptions- und 
Emissionsvermégen zu verstehen ist. Das Absorptionsvermégen ist die 
Zahl, welche angibt, den wievielten Teil der auf ihn auffallenden 
Strahlung der betreffenden Wellenlinge der K6rper absorbiert. Der 
Rest wird also teils reflektiert, tells hindurchgelassen. Der Wert des 
Absorptionsvermégens wiirde fiir alle Wellenlingen gleich 0 sein fiir 
_einen vollkommenen Spiegel, gleich 1 fiir einen yollkommen schwarzen 
K6rper, im allgemeinen liegt er zwischen diesen beiden Werten und 
ist daher durch einen echten Bruch gegeben. Weniger einfach gestaltet 
sich die Definition des Emissionsvermégens. Hier gentige die Angabe, 
daf seine GréBe fiir jede Wellenlinge gemessen wird durch die Energie- 
menge, welche die Hinheit der Oberfliiche des K6rpers in Form von 
Strahlung der betreffenden Wellenlinge emittiert. 

Als Kirchhoff sein Gesetz aufstellte, war man allgemein der An- 
sicht, daB alle Strahlungsvorgiinge, mit einziger Ausnahme der Fluo- 
reszenz und Phosphoreszenz, wobei ja schon bei sehr niedriger Tem- 
peratur Lichtstrahlen ausgesendet werden, in das Gebiet der reinen 
Temperaturstrahlung gehérten. So glaubte man, da8 immer, wenn Gase 
leuchtend werden, in der Flamme, im elektrischen Funken, im Davy- 
schen Lichtbogen, in GeiBlerschen Réhren usw., die verschiedenen, 


1) G. Kirchhoff, Sitzungsber. d. Akad. d. Wiss. z. Berlin, 1859, 783—787; 
Pogg. Ann. 109, 275—301, 1860. 
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das Leuchten hervorrufenden Mechanismen nur dazu dienen, die Case 
auf die zum Leuchten nétige Temperatur zu bringen. Seitdem haben 
sich die Anschauungen geindert, und wir kénnen mit Sicherheit sagen, 
daS wir es in keinem Falle, in dem es uns gelinet, Gase leuchtend zu 
machen, so daf sie ein Linienspektrum emittieren, mit reiner 'Temperatur- 
strahlung zu tun haben, sondern daf die Energie der Strahlung stets 
wenigstens zum Teil aus anderen Formen herstammt, aus chemischer 
oder elektrischer Energie. Daher sind die Grundlagen, aus denen Kirch- 
hoff sein Gesetz hergeleitet hat, fiir die leuchtenden Gase nicht erfiillt, 
und das Gesetz selbst gilt fiir diese Hrscheinungen, in denen es seine 
glinzendste und wichtigste Bestiitigung zu finden schien, nicht oder 
wenigstens nicht in seinen quantitativen Angaben. 
Aber die wichtigste qualitative Beziehung, daB die leuchtenden 
Gase Strahlen derjenigen Wellenlingen, die sie selbst emittieren,~ vor- 
zugsweise absorbieren, die Beziehung, auf welcher die Umkehrung der 
Spektrallinien beruht, bleibt richtig, und sie ist auch fiir jeden 
Strahlungsvorgang leicht verstiindlich, gleichgiiltig, ob er eine reine 
Temperaturstrahlung darstellt, oder ob er ein Lumineszenzvorgang ist, 
d. h. ein solcher, bei welchem andere Hnergiequellen als die Warme 
titig sind. Denn das Licht ist eine Schwingungsbewegung, und es 
ist eime ganz allgemein bei jeder Schwingungsbewegung auftretende 
Erscheinung, daB ein schwingungsfihiges System durch iuBere, darauf 
einfallende Schwingungen der gleichen Periode, wie es selbst aus- 
zusenden vermag, in Mitschwingung versetzt wird. Die Energie des 
mitschwingenden Systems wird der fuBeren erregenden Schwingungs- 
_ bewegung entzogen, diese wird also durch Absorption geschwicht. Das 
ist das einfache Prinzip der Resonanz, welches wir tiberall beobachten 
_kénnen, wo es sich um Schwingungen handelt. So regt ein bewegtes 
Pendel ein zweites an derselben Vorrichtung aufgehangtes von der 
gleichen Schwingungsdauer zu Schwingungen an, wihrend ein Pendel mit 
etwas abweichender Schwingungsdauer unbewegt bleibt, so wird eine 
Stimmgabel durch eine andere gleichgestimmte zum Mitténen gebracht, 
indem sie die von der ersten ausgehenden Schallwellen absorbiert, wah- 
rend eine etwas anders abgestimmte Gabel dieselben Schallwellen stumm 
an sich vortiberziehen JaBt, und so werden die schwingungsfihigen Ge- 
_bilde eines Natriumatoms in Schwingungen versetzt werden, wenn Licht- 
| wellen auf sie fallen, deren Periode mit ihrer Kigenperiode tibereinstimmt. 
| Wenn die so erregten Schwingungen auch nicht stark genug sind, 
/um unserem Auge als Licht sichtbar zu werden, so ist doch zu ibrer 
| Erregung eine gewisse Energie nétig, welche dem auffallenden Lichte 


| entnommen wird, d. h. also, das auffallende Licht wird absorbiert. Wir 
|: _ Pringsheim, Physik der Sonne. 7 
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sehen daher, da wir bei den Linienspektren, wie wir sie auch auf der 
Sonne beobachten, zwar die allgemeine qualitative Aussage des Kirch- 
hoffschen Gesetzes erfiillt finden, daS wir uns aber hiiten miissen, dieses 
Gesetz selbst in seiner nur fiir Temperaturstrahlung giiltigen Form 
anzuwenden und quantitative Schliisse aus ihm zu ziehen. Wenn wir 
also dem Kirchhoffschen Gesetz den Nimbus rauben miissen, dab es die 
theoretische Grundlage der Spektralanalyse sei, so ist andrerseits gerade 
in dem letzten Jahrzehnt seine eigentliche und wahre Bedeutung auf 
dem Gebiete der Temperaturstrahlung um so deutlicher hervorgetreten, 
die infolge der gewaltigen Hrfolge der Spektralanalyse lange Zeit tiber- 
sehen oder vernachlissigt worden ist. 

Die Entdeckung der Spektralanalyse sollte der Sonnenforschung 
die Aufgabe, die chemische Beschaffenheit der Sonne so genau wie 
méglich zu untersuchen. Dazu war es ndétig, einerseits das Spektrum 
der Sonne, andererseits die Emissionsspektra aller irdischen Elemente 
mit der gréSten erreichbaren Genauigkeit zu beobachten, um festzu- 
stellen, welche Linien bekannter chemischer Elemente mit Fraunhofer- 
schen Linien zusammenfallen. Nun gibt es, wie wir gesehen haben, eine 
ganz auBerordentliche Zahl von Fraunhoferschen Linien und ebenso 
eine sehr groBe Anzahl von Spektrallinien der Elemente. Daher liegt 
die Gefahr sehr nahe, dai man Linien fiir identisch halt, welche in 
Wirklichkeit nicht die gleiche, sondern eine, wenn auch nur um ein 
geringes, verschiedene Wellenliinge besitzen. Diese Gefahr wird. desto 
geringer werden, je besser der das Spektrum entwerfende Apparat imstande 
ist, Strahlen von ahnlicher Wellenlinge noch voneinander zu trennen. 

Bei wissenschaftlichen Untersuchungen erzeugen wir nicht, wie wir 
das hier zum Zwecke der Demonstration getan haben, die Spektra 
durch Projektion objektiv aut einem Schirm, sondern wir beobachten 
sie subjektiv durch einen Spektralapparat. Das Prinzip dieses Apparats 
besteht darin, daB wir einen von der Lichtquelle beleuchteten Spalt 
durch einen dispergierenden Apparat, z. B. ein Prisma betrachten. Wir 
wollen annehmen, die Lichtquelle sende ein aus lauter homogenen 
Linien bestehendes Linienspektrum aus, so werden wir so viele einzelne 
Bilder des Spaltes sehen, als homogene Strahlen in der Lichtquelle 
enthalten sind. Damit wir auch noch die von zwei sehr wenig ver- 
schiedenen Wellenlingen herriihrenden Spaltbilder unterscheiden kénnen, 
mu8 der Apparat so eingerichtet werden, daB die Wellenlingendifferenz 
zweier Strahlen, deren Spaltbilder gerade noch als raumlich getrennt 
zu erkennen sind, eine méglichst geringe ist. Dazu ist einmal ndtig, 
daB die Dispersion des benutzten Prismas méglichst groB ist, d. h., 
da8 zwei aus ihm austretende Strahlen verschiedener Wellenlinge einen 
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moglichst grofen Winkel gegeneinander bilden, denn dieser Winkel 
bestimmt die Entfernung, in welcher die beiden entsprechenden Spalt- 
bilder dem beobachtenden Auge erscheinen. AuBerdem kommt es aber 
noch auf ein zweites an, nimlich auf die Gestalt der Spaltbilder. Sind 
die beiden Spaltbilder 1 und 2 breiter als ihre Entfernung voneinander 
(Hig. 44a), so werden sie sich iibereinanderlagern und nicht zu trennen 
sein, wenn sie aber bei der gleichen Distanz, also der gleichen Disper- 
sion, so schmal sind, wie in Fig. 44b, so liegen sie nebeneinander und 
sind deutlich als getrennte Bilder zu erkennen. Die Spaltbilder mtissen 
also méglichst schmal und scharf begrenzt sein, und dazu ist wieder nétig, 
daB erstens der Spalt selbst dieser Bedingung geniigt und daB zweitens 
dem beobachtenden Auge ein méglichst scharfes Bild des Spaltes ge- 
boten wird. Das erste Erfordernis zu erfiillen, ist Sache der Mechanik, 
welche den Spalt méglichst fein herzustellen hat, die zweite Bedingung 
ist Sache der Optik, der optischen Abbildung. 

Der Spalt eines guten Spektralapparates mu daher mit grofer 
Sorgfalt und Genauigkeit hergestellt werden. Damit man in der Lage 
ist, bei jeder Beobachtung die fiir den vorliegenden Zweck giinstigste 
Spaltbreite zu wihlen, wird der Spalt so eingerichtet, daB man seine 
Breite verindern kann. Dies wird dadurch erreicht, da8 man zwei mit 
je einer méglichst scharfen und geraden Kante versehene Spaltbacken 
mit Hilfe einer Mikrometerschraube so gegeneinander verschiebbar 
montiert, da zwischen den beiden Kanten ein der Weite nach veran- 
derlicher, aber stets von zwei genau parallelen Seiten begrenzter Schlitz 


bleibt, durch welchen das Licht hindurchtritt. Ne 
Bei dem Erfordernis méglichst guter optischer Abbildung 
| miissen wir beriicksichtigen, daB hier die Abbildung des Spaltes 
_ nicht allein durch Linsen vermittelt werden kann, sondern da das 
_ Licht auch durch ein Prisma hindurchgehen muB. Dadurch aber ae 
| leidet im allgemeinen die Abbildung, so daB man kein scharfes s 


| welcher die Abbildune durch das Prisma nicht gestért wird, das 

ist diejenige Stellung, bei welcher die abbildenden Strahlen das 

| Prisma symmetrisch durchsetzen, d. h. beim Hin- und Austritt Fig. 44». 
| den gleichen Winkel mit der betreffenden Prismenflache bilden. Diese 
) Stellung ist zugleich diejenige, bei welcher die Strahlen nach dem 
| Durchgang durch das Prisma am wenigsten von ihrer urspriinglichen 
| Richtung abgelenkt sind. Man sagt daher, das Prisma ist auf das 
| Minimum der Ablenkung eingestellt. Diese Stellung ist leicht zu 
| finden. Wenn man das Prisma um ‘eine seiner brechenden Kante par- 
} allele Achse in einer und derselben Richtung immer weiter dreht, ‘0 
rie 


| Bild des Spaltes erhalt. Aber eine Stellung des Prismas gibt es, bei l 
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wandert das Bild stets in der gleichen Richtung, bis das Prisma das 
Minimum der Ablenkung erreicht hat. Hier eohite die Wanderungs- 
richtung des Bildes um, wenn man das Prisma im alten Sinne weiter- 
dreht. Das ist mit unserer Versuchsanordnung (Fig. 40) sehr leicht zu 
demonstrieren. Ich drehe das Prisma stets in der gleichen Richtung, 
von oben gesehen im Sinne des Uhrzeigers, und Sie sehen, wie das 
Spektrum RV erst nach rechts wandert und dann wieder umkehrt. 

Nach diesen Betrachtungen werden Sie ohne weiteres verstehen, 
daB die Bedingungen einer guten optischen Abbildung bei der fol- 
genden Hinrichtung des Spektralapparates erfiillt sind. 

In Fig. 45 u. 46 ist ein Bunsenscher Spektralapparat in der von 
Steinheil angegebenen verbesserten Form dargestellt. Die Hauptbe- 


Fig. 45. 


standteile sind der Kollimator A, das Fernrohr B und das Prisma P. 
Der Kollimator trigt an dem einen Ende den Spalt S, an dem andern 
eine Sammellinse LZ (s. Fig. 46). Der Spalt S wird.in die Brennebene 
von L eingestellt, so daf die in der Figur 46 gezeichneten, von seinem 
Mittelpunkt ausgegangenen Strahlen die Linse Z parallel verlassen. 
Dann durchsetzen sie das Prisma P und treten aus diesem so aus, daf 
alle Strahlen gleicher Wellenlinge ein in sich paralleles Strahlenbiindel 
bilden, dessen Richtung fiir die Strahlen verschiedener Wellenlainge 
verschieden ist. Diese Strahlen fallen auf das Objektiv O des Fern- 
rohrs, welches alle parallel einfallenden Strahlen in einem Punkte der 
Bildebene vereinigt, die Strahlen verschiedener Wellenlinge also, die 
unter verschiedenen Winkeln einfallen, in nebeneinanderliegenden Bankion 
Ahnliche Wege machen die benachbarten, von anderen Punkten des 
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Spaltes ausgegangenen Strahlen, und so entsteht in der Bildebene des 
Fernrohrs das scharfe Spektrum RV, dessen rotes bzw. violettes Ende 
bei R baw. V liegt. Dabei miissen Prisma und Fernrohr stets so ein- 
gestellt werden, dai die Strahlen derjenigen Farbe, die in der Mitte 
des Gesichtsfeldes erscheint, das Prisma im Minimum der Ablenkung 
passieren. Das Spektrum RV wird dann mit Hilfe des als Lupe wir- 
kenden Okulars betrachtet. Da die von verschiedenen Punkten des 
Spaltes ausgegangenen Strahlen das Prisma unter verschiedenen Ein 

fallswinkeln treffen, so ist die Abbildung niemals eine ganz vollkommene, 
sondern die einzelnen homogenen Spaltbilder oder — was dasselbe ist — 
die Linien des Linienspektrums erscheinen stets mehr oder weniger ge- 
kriimmt, und zwar so, daB sie ihre konkave Seite der brechenden Kante c_ 
zukehren. Das Fernrohr B ist um die Achse des Apparates, welche 
der brechenden Kante des Prismas parallel sein mu, drehbar, und durch 
seine Drehung kann man nacheinander jede gewiinschte Stelle des 
Spektrums in die Mitte des Gesichtsfeldes bringen. 

Um die Stellung einer Spektrallinie im Spektrum leicht und genau 
angeben zu kénnen, haben Bunsen und Kirchhoff an ihrem Apparate 
noch das Skalenrohr C angebracht. Es ist nach demselben Prinzip 
eingerichtet wie das Spaltrohr A, nur daB in der Brennebene der 
Linse 7 nicht ein Spalt sitzt, sondern eine kleine Glasplatte mit ein- 
geizter Skala SS. Die von einem Punkte dieser Skala ausgegangenen 
Strahlen werden durch / parallel gemacht und an der Flache be des . 
Prismas reflektiert. Darauf gelangen sie gemeinsam mit den das 
Spektrum bildenden Strahlen in das Fernrohr, und an jeder Stelle der 
Bildebene wird aufer der Ss 
betreffenden Stelle des 
Spektrums noch ein Teil- 
strich der Skala abge- 
bildet (S’S’). Wenn man 
daher den Apparat so 
einstellt, daB eine be- 5 
stimmte Stelle des Spek- 
trums, d. h. eine bestimmte 
Spektrallinie immer auf Be ee 
einen bestimmten Teilstrich der Skala fallt, so kann man die Stellung 
einer jeden anderen Spektrallinie durch den Teilstrich der Skala kenn- 
zeichnen, mit der sie zusammenfallt. 

Das Bild, welches man sieht, sei beispielsweise das in Fig. 6, Taf. I 
dargestellte. Hier sieht man die gelbe Natriumlinie etwa bei Teilstrich 50, 
die griine Thalliumhnie bei 68,0, die blaue Strontiumlinie bei 102,2, die 
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rote Lithiumlinie bei 30,3 und die rote Kaliumlinie bei 17,6. Diese 
Zahlen haben aber einen bestimmten Sinn nur fiir diesen einen Apparat 

bei einer bestimmten Justierung. Um sie allgemein brauch- 
ee bar zu machen, miissen wir die einem jeden Teilstrich der 
Skala entsprechende Wellenlange angeben kénnen. Da nun 


die Wellenlangen fiir die genannten Metallinien sehr genau 
bestimmt sind, so kénnen wir die Skala unseres Apparates 


mit ihrer Hilfe eichen. Die rote K-Linie hat die Wellen- 
lange 770, die Li-Linie 670,5, die Na-Linie 589,3, die 
Tl-Linie 535 und die Sr-Linie 460,5 uu. Tragen 
wir also, wie es in Fig. 47 geschehen ist, die 
Skalenteile, an denen die Linien im Spektrum 
erscheinen, als Abszissen, ihre Wellen- 
langen gemessen in wu als Ordi- 
naten auf und legen durch 
die Endpunkte der Ordi- 
naten eine még- 
lichst glat- 
te Kurve, 
so kénnen 
42 wir aus ihr 
10 20 30 40 50 60 70 80 90 uo — die jedem 
yee Skalenteil 
entsprechende Wellenlange leicht ablesen. So wiirde sich z. B. fiir eine 
Linie, die im Spektrum an dem Teilstrich 83 der Skala liegt, die 
Wellenliinge 500 wu ergeben. : 

Um die Koinzidenz von Fraunhoferschen Linien mit Emissions- 
linien chemischer Elemente unmittelbar priifen zu koénnen, bedient man 
sich hiaufig einer sehr einfachen Hinrichtung. Vor der oF 
unteren Hilfte des Spaltes mn (Fig. 48) wird ein kleines, 
zuriickklappbares, total reflektierendes Prisma ab- an- 
gebracht, so daB das Licht 
_. der eimen Lichtquelle F'_ o 
im (Fig. 49), z. B. der Sonne, ms 
w welches direkt auf den 
~ Spalt s auffillt, die obere 
Spalthilfte erleuchtet, wah- ~ 
rend die zweite  seitlich 
stehende Lichtquelle L, etwa eine GeiBlersche Réhre, ihre Strahlen 
in die untere Spalthilfte hineinschickt, nachdem sie in dem kleinen 
Prisma cdf bei r total reflektiert worden sind. Dann sieht man 


Fig. 49. 
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im Fernrohr des Spektralapparates die beiden Spektren unmittelbar 
tibereinander und kann mit grofer Sicherheit entscheiden, ob eine 
Fraunhofersche Linie mit einer der Linien der Vergleichslichtquelle 
zusammenfiallt. Fig. 50 zeigt in der oberen 
Hilfte ein Sonnenspektrum, in der unteren 
das mit Hilfe des Vergleichsprismas ent- 
worfene Spektrum des Hisens im elek- 
trischen Flammenbogen. Sie sehen, daf 
alle hier sichtbaren Hisenlinien mit Fraun- 
hoferschen Linien koinzidieren. 

Um die Dispersion der Spektral- 
apparate zu vergréBern, benutzt man oft 
mehrere Prismen hintereinander, welche 
dann alle so justiert werden miissen, daB 
die zu untersuchenden Strahlen jedes ein- 
zelne Prisma im Minimum der Ablenkung 
durchsetzen. In Fig. 51 ist der von Kirch- 
hoff benutzte Apparat abgebildet, bei ihm 
sind 4 Prismen auf einer gemeinsamen 
Platte aufgestellt, A ist wieder der Koll- 
mator, B das Fernrohr. Bei den Apparaten 
mit groBer Dispersion wird das Spektrum 
auf einen so grofen Winkelraum aus- 
gebreitet, daB immer nur ein kleiner Teil 
des Spektrums auf einmal im Fernrohr 
zu sehen ist. Fiir jede Fernrohrstellung 
miissen die Prismen aufs neue ins Minimum 
der Ablenkung eingestellt werden. Man 
hat deshalb Spektralapparate konstruiert, 
bei welchen sich die Prismen bei der 
Drehung des Fernrohrs automatisch so 
mitbewegen, da das zur Beobachtung ge- 
langende Licht bei jeder Stellung des Fern- 
rohrs die Prismen im Minimum der Ab- 
lenkung durchsetzt. Hinen derartigen 
Apparat nach Browning zeigt Fig. 52, in 
welcher auch der Gang der bei der be- 
treffenden Stellung des Fernrohrs aus dem Kollimator A in das Fern- 
rohr B gelangenden Strahlen angedeutet ist. 

Je mehr Prismen der Apparat besitzt, desto mehr wird das Licht 
infolge der vielen Reflexionen an den Prismenflichen und der Ab- 
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sorption auf dem langen, im Glase zuriickgelegten Wege geschwicht. 
Man mu daher darauf bedacht sein, in jedem einzelnen Prisma eine 
moglichst groBe Dis- 
4 persion zu erzeugen, 
| Caen um mit médglichst 


Da 
| wenigen Prismen aus- 
zukommen. Das er- 
reicht man durch | 
passende Wahl des 

brechenden Winkels 
und durch Kombina- 
tion mehrerer Prismen 


zu einem einzigen. 
EK. C. Pickering hat 
gezeigt, daB ein Prisma 
a von 64° brechendem 

Sx. Winkel mehr als die 
By doppelte Dispersion 
y pei geringerem Licht- 
verluste gibt als ein 
Prisma von 45°, und 
Browning, Rutherford und Thollon haben sehr wirksame Prismen 
konstruiert, die aus mehreren einzelnen kombiniert sind. Ein solches 
Prisma nach Browning sehen Sie hier (Fig. 53), es besteht aus einem 


Fig. 52. 
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Flintglasprisma 2 yon 100° brechendem Winkel, an welches zwei 
Kronglasprismen C von 25° gekittet sind. Seine Dispersion ist gleich 
der von zwei Flintelasprismen mit einem brechenden Winkel von 60°. 

Das Prisma ist aber nicht die einzige Vorrichtung, mit welcher 
wir ein Spektrum erzeugen kénnen, sondern das kann auch durch ein 
Beugungsgitter geschehen. Denken Sie sich ein Gitter nach der Art 
der Gitterziiune aus einer Aneinanderreihung gleich weit voneinander 
abstehender und gleich dicker, paralleler Stiibe gebildet, so kann auf- 
fallendes Licht nur durch die Zwischenriume der Stabe, nicht durch 
die Stiibe selbst hindurchgehen. Sind die Stibe und 
ihre Zwischenraume schmal genug, so kommt die 
Wirkung des an den Rindern der einzelnen Stiibe ge- 
beugten Lichts zur Geltung, und das einfallende Licht 
wird in eine Anzahl von Beugungsspektren zerlegt. 
Auf die physikalische Natur dieses Vorganges will ich hier nicht ein- 
gehen, das gehért in eine Vorlesung iiber Optik, ich méchte Ihnen 
nur die Erscheinung selbst zeigen und die Methoden, sie zu _beob- 
achten. Man kann die Gitter auf verschiedene Weise herstellen, ich 
habe hier ein Gitter, welches durch Hinitzen aquidistanter Striche in 
eine Glasplatte erzeugt ist, ein anderes, welches aus feinen Drahten her- 
gestellt ist, die mit gleichen Zwischenriumen an einem Rahmen be- 
festigt sind, endlich ein drittes, welches in einer auf Glas reproduzierten 
Photographie eines solchen Draht- 
gitters besteht. 

Ich entwerfe wieder genau wie beim 
prismatischen Spektrum (Fig. 39) das 
Bild B (Fig.54) des von der elektrischen 
Bogenlampe beleuchteten Spaltes S Fig. 54. 
mit der Linse Z auf dem Projektions- 
schirm S,. Jetzt bringe ich hinter der Linse eines der Gitter G in den 
Strahlengang, und Sie sehen, wie die Erscheinung auf dem Schirm sich 
verandert. In der Mitte sehen wir nach wie vor das weiBe Spaltbild. Aber 
zu beiden Seiten desselben sehen Sie eine zu B symmetrische Erscheinung, 
die aus einer Anzahl von Spektren besteht. In Fig. 1, Taf. II ist das 
weiBe mittlere Spaltbild, das ,,Zentralbild“, mit 0 bezeichnet, rechts und 
links schlieBt sich je ein Spektrum an (mit 1 bezeichnet), dann folgt ein 
dunkler Zwischenraum und sodann zunichst das violette Ende je eines 


Fig. 53. 
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Spektrums, welches in ein mehr verwaschenes Farbenband tibergeht. - 


Dieses ist leicht als Ubereinanderlagerung mehrerer Spektren zu er- 
_kennen. In der Figur sind nur das violette und das rote Ende eines 
|| jeden Spektrums farbig angedeutet, im tibrigen sind die Spektren farblos 
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gezeichnet. Die Ausdehnung des zweiten und dritten Spektrums ist 
noch angegeben. 

Wie diese Erscheinung zustande kommt, sehen wir sofort, wenn 
wir in den Gang der Strahlen erst eine rote Platte halten, die nur 
nahezu homogenes rotes Licht hindurchlaBt, dann eine blaue, die nur fiir 
homogen blaues Licht durchlissig ist. Im ersten Falle sehen Sie eine 
Reihe von roten Spaltbildern, das Zentralbild 0 (1) und die Beugungs- 
bilder erster, zweiter, dritter Ordnung usw. (1, 2,3...), im zweiten Falle 
sehen Sie die entsprechende Erscheinung mit blauen Spaltbildern (II). Das 
Bild im weiBen Lichte entsteht durch die Ubereinanderlagerung aller der 
Einzelbilder fiir jede homogene, im weifen Lichte enthaltene Spektral- 
farbe. Das Zentralbild hat fiir alle verschiedenen Farben die gleiche 
Lage, im weifen Lichte fallen also hier alle Farben, aus denen das 
weife Licht zusammengesetzt ist, zusammen, wir sehen ein weiBes Spalt- 
bild. Die Beugungsbilder der verschiedenen Farben dagegen fallen nicht 
aufeinander, sondern nebeneinander und bilden so die Spektren erster, 
zweiter, dritter Ordnung. Die Dispersion des Spektrums zweiter, dritter 
Ordnung usw. ist 2, 3... mal so groB als die Dispersion des Spek- 
trums erster Ordnung, die Lichtstiirke aber nimmt mit wachsender Ord- 
nungszahl des Spektrums sehr schnell ab. 

Wie Sie sehen, ist hier, im Gegensatz zum prismatischen Spektrum, 
violett am wenigsten abgelenkt, rot am meisten. Auch wird Ihnen auf- 
fallen, daB die Farbenverteilung eine ganz andere ist als im prismatischen 
Spektrum, rot, gelb und auch griin ist im Verhiltnis zu blau und violett 
bedeutend breiter ausgedehnt als im Prismenspektrum, die Dispersion des 
Beugungsspektrums folet eben einem anderen und gliicRlicherweise sehr 
viel einfacheren Gesetze. Wenn wir das Gitter richtig justieren, so erhalten 
wir direkt ein sogenanntes Normalspektrum, d. h. ein Spektrum, in 
welchem je zwei Lichtarten, welche gleiche Wellenlingendifferenz haben, 
04 0,5 0.6 OF u gleich weit voneinander entfernt sind. 


na | | ; 
H “ | By OE PAS C BI Der Vergleich. eines Beugungsspek- 
Z. | trums mit einem prismatischen Spek- 
ie Fe trum wird dies am leichtesten klar 
v 6 Oj? = f : 5 
, . machen. In Fig. 55 haben Sie bei I ein 
1. normales, durch ein Beugungsgitter er- 


H G F E Db CB yeugtes, bei I ein durch ein Flintglas- 

Fig. 55. prisma entworfenes Sonnenspektrum von 
gleicher Gesamtausdehnung. In beiden sind die hauptsichlichen Fraun- 
hoferschen Linien und eine Skala der Wellenlingen in w eingezeichnet. - 


Sie sehen, wie im Rot die Linien (z. B. B und C) in I viel weiter aus- 
einanderliegen als in I, dagegen ist das Umgekehrte im blauen Teile 


| 
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der Fall (z. B. G, H). Ferner sehen Sie, daB die Skala der Wellenliingen 
in I ganz gleichmifig verliuft, die Skala durchliuft das ganze Spek- 
trum im gleichen Mafstabe, in I sind die kurzen Wellenlingen auseinander- 
gezerrt, die lingeren zusammengedriingt, der MaBstab der Skala nimmt 
von violett nach rot dauernd ab. 

Dieselbe Erscheinung, die wir bei den bisher betrachteten Gittern 
im durchgehenden Lichte gesehen haben, zeigt sich im reflektierten Lichte 
bei den sogenannten Reflexionsgittern. Diese werden aus Metall- 
spiegeln hergestellt, indem man die Gitterstriche mit Hilfe einer feinen 
Diamantspitze auf die Spiegelfliiche einritzt. Die geritzten Stellen re- 
flektieren das auffallende Licht diffus, die ungeritzten wirken als gute 
Spiegel, und so kommt derselbe Effekt zustande wie bei den durch- 
sichtigen Gittern. Bei den feinsten auf Glas geritzten Gittern kommen 
400 Striche auf ein Millimeter, bei den Reflexionsgittern gelang es 
Rutherford, bis auf 700 Striche pro Millimeter zu kommen. Nach ihm 
hat sich Rowland in Baltimore mit der Herstellung von Beugungs- 
gittern beschiiftigt und ganz vorziiglche Resultate erzielt. 

Die Giite der Gitter hangt wesentlich davon ab, daB der Abstand 
je zweier Striche auf der ganzen Breite der geritzten Fliche genau 
gleich ist, und daf alle einzelnen Striche genau die gleiche Breite haben. 
Zur Erfiillung der ersten Bedingung ist es ndtig, dal die Schraube der 
Teilmaschine, mit welcher die Striche gemacht werden, ganz vorztiglich 
ist. Die Hauptaufgabe Rowlands, der er sich mit auferordentlichem 
Scharfsinn und groBer Gedyld unterzog, war die Herstellung dieser 
Schraube, welche tadellos gelungen zu sein scheint. Noch schwerer 
aber ist die zweite Bedingung zu realisieren, da es oft vorkomit, daB 
die Diamantspitze wahrend der Arbeit ihre Gestalt oder Lage minimal 
indert, wodurch das Gitter verdorben wird. So kam es, daB trotz der 
vorztiglichen Maschine Rowlands doch sehr viele Gitter mifgliickten. 
Aber der durch ihn gemachte Fortschritt in der Herstellung der Gitter 
ist enorm, er hat Gitter hergestellt, bei denen bis zu 1700 Striche auf 
das Millimeter kommen und die Gesamtzahl aller Striche bis 110000 . 
betrigt. Die Entfernung zweier Gitterstriche ist also nur etwa 0,59 u, 
also ungefahr gleich der Wellenlinge der D-Linie, eine GréBe, die mit 
den allerbesten Mikroskopen gerade noch zu sehen ist. 

Um das von einem Beugungsgitter erzeugte Spektrum subjektiv 
zu beobachten, stellt man das,titter anstatt des Prismas in den Strahlen- 
gang zwischen Kollimator und Fernrohr eines Spektralapparats und ver- 
fahrt genau wie bei der Betrachtung des prismatischen Spektrums. Wenn 
man die Ablenkung der Strahlen im Beugungsspektrum von dem Zentral- 
bilde miBt, so kann man sehr genau die Wellenlinge des Lichtes fest- 
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stellen. Das ist die Methode, die am haufigsten zu diesem Zwecke an- 
gewendet worden ist. Hierzu bedient man sich eines Spektrometers, d. h. 
eines Spektralapparates, welcher mit einer Kreisteilung versehen ist, an 
der man den Ablenkungswinkel des beobachteten Lichtes, den Winkel 
zwischen der Achse des Kollimators und des Fernrohrs ablesen kann. 
Hat man diesen Winkel («) fiir eine bestimmte Stelle des Spektrums 
mter Ordnung gemessen, und ist die Gitterkonstante, d. h. der Abstand 
zweier benachbarter Striche des Gitters gleich b mm, so ist die Wellen- 
lange (4) des an dieser Stelle des Spektrums erscheinenden Lichts, in 


Millimetern gemessen: 
eb sin a 


m 


Auf diese Weise haben verschiedene Beobachter die Wellenlange 
der Fraunhoferschen Linie D,, der weniger brechbaren der beiden 
D-Linien, gemessen und folgende Werte erhalten. 


Tabelle 10. 
Wellenlinge der Linie D, in ee Ve, 
Angstrém?) 5895,89 
Miller und Kempf?) 5896,25 
Kurlbaum’®) 5895,90 
Peirce’) 5896,27 
Bell?) 5896,18 


Bei der Angstrémschen Zahl ist eine Korrektion beriicksichtigt, 
die Thalén®) nach Angstroms Tode angebracht hat, nachdem er die 
Linge des von Angstrom benutzten Normalmeters einer Revision 
unterzogen hatte. Obwohl die Ubereinstimmung zwischen den yon den 
verschiedenen Beobachtern gefundenen Werten eine ganz vorziigliche 
ist, die gréBte Abweichung betragt nur 0,006°,, so ist doch die 
Messung der Wellenlingen des Lichts mit Hilfe des Beugungsgitters 
durch die modernen Methoden der Interferenzspektroskopie an Ge- 
nauigkeit weit iiberholt worden. 

An Stelle der Okularbeobachtung kann auch bei dem Studia der 
Spektra die photographische Methode treten. Zu diesem Zwecke braucht 


1) Aud. Angstrom, Recherches sur le Spectre solaire, Upsala 1868. Berlin 
(F. Diimmler) 1869. : 

2)G.Miillerund P.Kempf, Publik. d. Astrophys. Observ. Potsdam 5, 2818.,1886. 

3) F. Kurlbaum, Wied. Ann. 38, 159—193 u. 381—412, 1888. 

4) C. 8. Peirce, Americ. Journ. of Science (3) 18, 51, 1879. 

5) L. Bell, Phil. Mag. (5) 28, 265, 1887; 25, 245—263 u. 350—372, 1888. 

6) R. Thalén, Sur le Spectre de Fer. Upsala 1884. 
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man nur das Okular im Fernrohr des Spektralapparates durch eine 
Kamera zu ersetzen, deren Mattscheibe, resp. photographische Platte 
sich in der Bildebene des Fernrohrobjektivs befindet. Dabei hat man 
alle Vorziige der photographischen Methode, Schnelligkeit und Ge- 
nauigkeit, und nur den einen Nachteil, daB die Aufnahme des roten 
| Teils des Spektrums wegen der mangelnden Rotempfindlichkeit der 
| gewohnlichen photographischen Platten Schwierigkeiten macht. Jedoch 
| hat Abney Platten hergestellt, welche fiir das ganze sichtbare Rot, 
sogar fiir einen Teil des Ultrarot empfindlich sind, so da es ihm ge- 
lungen ist, das Sonnenspektrum bis zur Wellenlinge von 1,4 w zu 
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photographieren.!) Sehr viel weiter ins Ultrarot hinein hat Langley 
| das Sonnenspektrum verfolet mit Hilfe der spektrobolometrischen Me- 
| thode. Da diese Untersuchungen wenigstens bisher fiir den augen- 
| blicklich von uns behandelten Gegenstand nicht fruchtbar gemacht 
| worden sind, so wollen wir ihre Besprechung fiir eine spitere Ge- 
I] legenheit zuriickstellen. Viel leichter als das ultrarote ist mit Hilfe der 
| Photographie das ultraviolette Spektralgebiet abzubilden. Da ftir ultra- 
} violette Strahlen kiirzerer Wellenliinge jedoch das Glas starke Ab- 
| sorption besitzt, muB man, um so weit als moglich ins Ultraviolett 
}\ vorzudringen, die Linsen und das Prisma des Apparats aus Quarz her- 
stellen. Einen solchen Spektrograph genannten Apparat in der von 
| Schmidt und Haensch gebauten Form zeigt Fig. 56. 


1) W. Abney, Phil. Trans. 2, 653—667, 1880. 


110 Vierte Vorlesung. 


Fiir die photographische Aufnahme von Spektren eignen sich in 
ganz hervorragendem Mafe die von Rowland hergestellten Konkay- 
gitter, das sind Reflexionsgitter, die nicht auf einen ebenen, sondern auf 
einen sphiarisch gekriimmten Konkavspiegel geritzt sind. Diese Konkay- 
gitter vereinigen die Wirkung eines Konkavspiegels mit der eines 
Beugungsgitters, man erhilt daher von tinem beleuchteten Spalt ein 
scharfes Bild und eine Reihe scharfer Beugungsspektren, ohne daB man 
eine Linse zu beniitzen braucht. Man vermeidet so die besonders im 
Ultraviolett sehr stérende Schwichung des Lichts durch Absorption im 
Glase der Linsen, ohne da man zu Quarzlinsen seine Zuflucht zu 
nehmen braucht. 

Ich méchte Ihnen jetzt einige historisch sehr interessante und fiir 
die Sonnenforschung héchst wichtige Wiedergaben des Sonnenspektrums 
zeigen. Zunachst die vier in den Jahren 1861 und 1862 erschienenen 
Tafeln des Sonnenspektrums in Kirchhoffs ,,Untersuchungen iiber die 
Spektren der chemischen Elemente“.*) Sie sind nach Beobachtungen 
mit dem oben erwihnten Vier-Prismen-Apparat (Fig. 51) gezeichnet, 
und zwar der Teil zwischen den Fraunhoferschen Linien ) und F yon 
Kirchhoff selbst, die beiden Enden zwischen A und D und zwischen 
F' und H von seinem Schiiler Hofmann. Sie stellen ein prismatisches, 
mit einer willkiirlichen Skala versehenes Spektrum dar und enthalten 
mehrere tausend Linien. Bei einem grofen Teil davon ist nach den 
Kirchhoff-Bunsenschen Beobachtungen der Spektra chemischer Ele- 
mente das Element vermerkt, dem die betreffende Linie angehdrt. Die 
Koinzidenz der Linien wurde durch gleichzeitiges Beobachten beider 
Spektren mit Hilfe der vorhin beschriebenen Hinrichtung des Vergleichs- 
prismas (Fig. 48) festgestellt, und unter den Tafeln sind vielfach die an 
der betreffenden Stelle des Spektrums liegenden Linien von chemischen 
Hlementen markiert, auch wenn sie nicht unter den Fraunhoferschen 
Linien vorkommen. In diesen aus den Kinderjahren der Spektralanalyse 
stammenden T'afeln fehlen noch die Bezeichnungen der zugehdrigen Ele- 
mente an vielen jetzt rekognoszierten Linien. So vermissen wir z. B. bei 
den besonders auffallenden und wichtigen Linien C und F die Angabe, 
da sie dem Wasserstoff angehéren. Das war Kirchhoff und Bunsen 
damals eben noch nicht bekannt. 

Sodann habe ich hier den Atlas des normalen Sonnenspektrums 
von Angstrém?”), erschienen 1868, welcher nach einem durch ein 
Glasgitter erzeugten Spektrum gezeichnet ist. Wir haben es also hier 
mit einem Normalspektrum zu tun, und die eingezeichnete Skala gibt 


1) G. Kirchhoff, Abhdl. d. Berl. Akad. d. Wiss. 1861—1862. 
2) A. J. Angstrém, a. a. O. 
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unmittelbar die Wellenlingen an. A ngstrém hat mit groBer Genauigkeit 
die Wellenliingen von 150 der stiirksten Fraunhoferschen Linien, die 
tiber das Spektrum gleichmiBig verteilt sind, direkt mittels des Gitters 
| gemessen und die vieler anderer dazwischen liegender Linien mittels 
|| Okularmikrometers interpoliert. Auch hier sind vielfach die den be- 
treffenden Linien entsprechenden chemischen Elemente nach Unter- 
suchungen von Angstrém und Thalén angegeben. In den Jahren 1874 
j; und 1882 hat Cornu’) zwei Erginzungen zu dem Angstrémschen 
|| Atlas herausgegeben, in denen er den ultravioletten Teil des Sonnen- 
spektrums in demselben MaBstabe und mit der gleichen Genauigkeit 
|| durch photographische Wiedergabe darstellte, wie es Angstrém fiir 
|| das sichtbare Spektrum durch Zeichnung getan hatte. 

Endlich habe ich hier den herrlichen Atlas von Rowland?), welcher 
| durch direkte Photographie eines mit einem Konkavgitter entworfenen 
|; Normalspektrums hergestellt ist. Auch hier sind die Wellenlingen an der 
jam Spektrum entlanglaufenden Skala unmittelbar abzulesen. Die Dis- 
jj persion ist eine ungeheure. Die Gesamtlinge des Spektrums betrigt 
etwa 13 Meter, es reicht von 6953 A.-E. im Rot bis weit ins 
| Ultraviolette hinein zur Wellenlinge 2967 und enthilt mehr als 
,20000 Fraunhofersche’ Linien. Ein Skalenteil ist gleich 1 AE. 
|jund ist 3,34 mm lang, so daB man die Wellenlingen mit Leichtigkeit 
ibis auf 0,01 AB. ablesen kann. Leider sind die absoluten Werte der 
Rowlandschen Bestimmungen aber etwas fehlerhaft, worauf wir noch 
jiza sprechen kommen werden. Auf dieselbe Methode hat Rowland 
auch die Linienspektra von sehr vielen chemischen Elementen unter- 
‘sucht und mit dem Sonnenspektrum verglichen. Leider ist dieser groBe 
Jamerikanische Physiker 1901 gestorben, viel zu friih fiir die Wissen- 
{| schatt, und diese Untersuchung ist bisher noch nicht ausftihrlich 
}oubliziert worden, jedoch hat er selbst noch die hauptsichlichsten 
\Resultate im Jahre 1891 kurz zusammengestellt. Sehr schéne Photo- 
| raphien von Linienspektren haben nach der gleichen Methode wie 
| Rowland auch Kayser und Runge hergestellt und damit wichtige 
eitriige zur Rekognoszierung der den Fraunhoferschen Linien zu- 
| feo ueen chemischen Elemente geliefert. 

| Des Vergleiches wegen bitte ich Sie, jetzt emmal Ihre Aufmerk- 
Bnei auf dieselbe Stelle des Spektrums in den drei Darstellungen 
hu richten. Wiahlen wir z. B. die Gegend in der Nahe der Fraun- 
|. oferschen Linien b. In den Fig. 57, 58 und 59 sind die betreffenden 
| | Ae Ann. scient. de l’école normale (2) 3, 421, 1874; 9, 21, 1882. 

i) 2) H. A. Rowland, Photographic map of the normal solar spectrum. Johns 
‘opkins press, Baltimore, 1887 und 1888. 
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Fig. 57. 


Ausschnitte aus den drei Spektraltafeln in natiirlicher GréBe wieder- 
gegeben. Die Fig. 57 stellt einen Teil der Kirchhoffschen Tafel dar, 
die Skala ist die willktirliche Kirchhoffsche Skala, die Dispersion 
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Fig. 58. 


nimmt von rot nach violett hin stetig zu. An den bekannten Linien 
| bekannter Elemente entsprechenden Fraunhoferschen Linien sind die 


Namen der betreffenden Elemente verzeichnet. Fig. 58 zeigt den ent- 
Pringsheim, Physik der Sonne. 8 


114 Vierte Vorlesung. 


D9, 


Fig. 


sprechenden Teil der Angstrémschen Zeichnung des Normalspektrums, 
auch hier sind die rekognoszierten Linien mit dem chemischen Zeichen 
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des zugehérigen Elements versehen, die Skala gibt unmittelbar die 
Wellenlinge an, ein Skalenteil bedeutet 1 A-E. In Fig. 59 sehen Sie 
dieselbe Spektralgegend aus Rowlands photographischem Atlas, eben- 
falls mit Wellenlingenskala; auch hier entspricht ein Skalenteil 1 A. -E., 
die absoluten AUelletlampedangatlen weichen von den tino nmeclen 
ein wenig ab. Die Zahl der Linien ist hier bedeutend gréBer als in 
den beiden anderen Darstellungen. 

Schon aus den Untersuchungen von Bunsen und Kirchhoff ging 
hervor, da eine Anzahl irdischer Elemente auf der Sonne sicher vor- 
handen sind, da ihre Spektrallinien unzweifelhaft unter den Fraun- 
hoferschen Linien vertreten sind. Es sind dies die Elemente Na, Fe, 
Ca, Mg, Ni, Ba, Cu, Zn, wahrscheinlich, aber nicht ganz sicher seachion 
es ihnen, daB auch Spektrallinces des Co unter den Fraunhofer schen 
Linien vorkommen. Das Vorhandensein anderer Linien haben An gstrém, 
Thalén, Lockyer, Rowland, Kayser und Runge u. A. nachgewiesen. 

Die Frage, ob Linien eines Elements mit Fraunhoferschen Linien 
identisch sind oder nicht, ist in vielen Fallen auSerordentlich schwer 
za entscheiden. Freilich, wenn das Spektrum eines Elements sehr viele 
und starke Linien besitzt, und wenn viele dieser Linien mit Fraun- 
hoferschen Linien koinzidieren, so ist die Sache sehr einfach. Se 
fand z. B. fiir Fe schon Kirchhoff, daS8 60 Linien seines Spektrums 
mit Fraunhoferschen Linien zusammenfallen. Daraus berechnete er 
die Wahrscheinlichkeit, daB diese Ubereinstimmung auf Zufall beruht, 
zu 1 dividiert durch Trillion, also gleich */o99 990 000000000000: +4 ir kénnen 
also eine Trillion Mark gegen eine Mark wetten, daB Hisen wirklich 
auf der Sonne sich befindet. Nach Rowland betragt die Zahl der 
im Sonnenspektrum nachgewiesenen Hisenlinien sogar etwa 2000. 
Anders ist es, wenn wir im Spektrum eines Elements nur wenige 
Linien kennen, oder wenn nur eine oder wenige Linien mit Fraun- 
hoferschen zusammenfallen. Hier kommt es fiir die Sicherheit der Be- 
_stimmung sehr auf die Art dieser Linien an. Es gibt manche Linien 
_ oder Liniengruppen, welche so stark sind und in der Verteilung der 
| Lichtintensitét so charakteristische Merkmale haben, daB sie auch in 
_der Umkehrung im Sonnenspektrum leicht mit Sicherheit zu rekognos- 
| zieren sind. Andere Linien wieder, die sehr fein sind oder auch im 
_Enmissionsspektrum ihren Charakter bei Verinderung der duferen Be- 
_dingungen, unter denen sie ausgesandt werden, leicht andern, sind nur 
\schwer zu rekognoszieren und koénnen leicht mit ahnlichen Linien 
| anderer Elemente verwechselt werden, deren Wellenlinge sich so wenig 
yon der ihrigen unterscheidet, daB sie bei der Dispersion des benutzten 
| Apparates nicht mehr voneinander getrennt werden kénnen. Dazu 
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kommt noch die weitere Schwierigkeit, daB die Spektralreaktion 
ganz auBerordentlich empfindlich ist, und daS daher ganz minimale 
Beimengungen eines fremden Elementes geniigen, um in dem unter- 
suchten Spektrum auBer den Linien des eigentlich zur Untersuchung 
gelangenden Elementes auch noch die der Verunreinigung zu zeigen. 
Daher ist es ganz auferordentlich schwer und streng genommen nie- 
mals mit absoluter Sicherheit zu beweisen, da die zur Erscheinung 
kommenden Linien demjenigen Element angehéren, welches man zum 
Leuchten zu bringen beabsichtigt. Trotz aller dieser Schwierigkeiten 
jedoch, die nur in manchen Fallen die Entscheidung praktisch unmdglich 
machen, ist es gelungen, die Anwesenheit von Linien einer groBen Zahl von 
Elementen im Sonnenspektrum und damit die Anwesenheit dieser Hle- 
mente auf der®Sonne sicher nachzuweisen. 

Rowland’) gibt nach seinen Beobachtungen folgendes vorlaufige 
Verzeichnis, bei dem die Elemente einmal nach der Intensitat der 
Linien, das andere Mal nach der Zahl der im Sonnenspektrum ge- 
fundenen Linien geordnet sind: 

Nach der Intensitaét geordnet: Kalzium, Hisen, Wasserstoff, 
Natrium, Nickel, Magnesium, Kobalt, Silizium, Aluminium, Titan, Chrom, 
Mangan, Strontium, Vanadium, Barium, Kohlenstoff, Skandium, Yttrium, 
Zirkon, Molybdin, Lanthan, Niobium, Palladium, Neodymium, Kupfer, Zink, 
Kadmium, Cerium, Beryllium, Germanium, Rhodium, Silber, Zinn, Blei, 
Erbium, Kalium. 

Nach der Zahl der Linien im Sonnenspektrum geordnet: 
Kisen (2000 oder mehr), Nickel, Titan, Mangan, Chrom, Kobailt, Kohlenstoff 
(200 oder mehr), Vanadium, Zirkon, Cerium, Kalzium (75 oder mehr), 
Skandium, Neodymium, Lanthan, Yttrium, Niobium, Molybdin, Palla- 
dium, Magnesium (20 oder mehr), Natrium (11), Silizium, Strontium, 
Barium, Aluminium (4), Kadmium, Rhodium, Erbium, Zink, Kupfer (2), 
Silber (2), Beryllium (2), Germanium, Zinn, Blei (1), Kalium (1). 

In der zweiten Zusammenstellung fehlt Wasserstoff, bei welchem eine 
gro8e Zahl von Koinzidenzen zweifellos erwiesen sind und dessen Linien mit die 
allerhervorstechendsten des Sonnenspektrums sind, wohl nur aus Versehen. 

Als zweifelhafte Elemente gibt Rowland an: Iridium, Osmium, 
Platin, Rutenium, Tantal, Thorium, Wolfram, Uran, 

als sicher nicht im Sonnenspektrum vorhanden: Antimon, 
Arsen, Wismut, Bor, Stickstoff (im Vakuumrohr untersucht), Caesium, 
Gold, Indium, Quecksilber, Phosphor, Rubidium, Selen, Schwefel, Thallium, 
Praseodymium. 


~1) H. A. Rowland, Americ. Journ. of Science (3) 41, 243—244, 1891. 
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Nicht untersucht hat er bis 1891: Brom, Chlor, Jod, Fluor, 
Sauerstoff, Teliur, Gallium, Thulium, Terbium usw. 

Von den von Rowland als zweifelhaft genannten Elementen ist 
seitdem als héchst wahrscheinlich in der Sonne vorhanden nach- 
gewiesen worden Platin, von den nicht untersuchten Gallium von 
Hartley und Ramage‘) und mit Sicherheit Sauerstoff. 

Kin lebhafter Streit hat sich um die Frage nach der Anwesenheit 
von Sauerstoff auf der Sonne entsponnen. Diese Frage ist darum be- 
sonders schwierig zu entscheiden, weil Sauerstoff in der Erdatmosphire 
vorhanden ist und daher die Absorptionslinien, welche dem Sauerstoff 
unter den Bedingungen eigen sind, unter denen er sich in der Erd- 
atmosphire befindet, im Sonnenspektrum erscheinen miissen, auch wenn 
kein Sauerstoff auf der Sonne vorhanden ist. Wir kommen so auf die 
Frage der tellurischen oder atmosphirischen Linien, d. h. der- 
jenigen Fraunhoferschen Linien, welche ihren Ursprung der Absorption 
yon Gasen yverdanken, die sich nicht auf der Sonne, sondern in der 
Erdatmosphire befinden. Diese tellurischen Linien von den solaren 
zu unterscheiden, haben wir zwei Methoden. Die eine beruht darauf, 
daB je nach der Dicke der von dem Sonnenlicht durchstrahlten Schicht 
der Atmosphire das Ansehen der tellurischen Linien sich verdndern 
mu; je linger die durchstrahlte Luftschicht ist, desto gréBer mu 
die Absorption und desto ausgepragter daher die Absorptionslinie 
sein. Wir werden also die tellurischen Linien daran erkennen kénnen, 
daB sie des Morgens und Abends, wo die Sonnenstrahlen eine dickere 
Schicht der Erdatmosphire zu durchdringen haben, um zum Beobachter 
zu gelangen, stirker sichtbar sind, als des Mittags oder daran, daB ihre 
Stirke bei Beobachtung auf hohen Bergen geringer erscheint als in der 
Tiefebene. Auf diese Weise sind viele tellurische Linien erkannt worden 
und einer der Griinde, weshalb Janssen die Anregung zur Erbauung 
des leider nach kurzem Bestehen dem Untergange durch die Gewalten 
von His und Schnee geweihten Observatoriums auf dem Mont Blanc 
gegeben hat, war eben die Erforschung der atmospharischen Linien. 
Bei einer Expedition, die Janssen am 22. August 1890 auf den Gipfel 
des Mont Blanc machte, hat sich ergeben, daf in der Tat die dem 
| Sauerstoff angehérigen Linien des Sonnenspektrums, besonders die sehr 
| auffallenden Banden A, B und « tellurischen Ursprungs sind.”) 
| Die zweite Methode riihrt von Cornu®) her und beruht auf dem 
| Dopplerschen Prinzip. Wir hatten gesehen, da& die der Sonne an- 


1) W. N. Hartley u. H. Ramage, Astrophys. Journ. 9, 214—221, 1899. 
2) J. Janssen, Comptes rendus 111, 431—443, 1890. 
3) A. Cornu, Comptes rendus 98, 169—176, 1889. 
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gehérigen Fraunhoferschen Linien infolge dieses Prinzips in dem 
von den Sonnenrindern kommenden Lichte im Spektrum ein wenig 
verschoben erscheinen miissen, die von dem dstlichen Sonnenrande nach 
dem violetten, die von dem westlichen Sonnenrande kommenden nach 
oe :' dem roten Ende des Spektrums hin; denn 

: die absorbierenden Gase auf der Sonne 

; bewegen sich im ersten Falle auf uns 

2 e zu, im zweiten von uns fort. Anders 

: : die Linien terrestrischen Ursprungs! Die 
Gase der Hrdatmosphire haben keine 

: | rand der Sonne. Dann werden die 

“ : solaren Linien in beiden Bildern gegen- 


Spalt seinesSpektralapparates das Sonnen- 
bild mit Hilfe emer Linse, die so hin- 
und heroszillierte, daB sie abwechselnd 
das Bild des dstlichen und des westlichen 
Sonnenrandes auf dem Spalt entwarf. 
Dabei bleiben die tellurischen Linien auf 
ihrem Platz, wahrend die Sonnenlinien 
einander verschoben sein, die terrestrischen Linien dagegen werden sich 
dadurch kennzeichnen, daB sie in beiden Bildern den gleichen Platz ein- 
nehmen. Ich méchte Ihnen hier ein nach dieser Methode hergestelltes 
photographisches Negativ des Sonnenspektrums zeigen, das von Blum- 
bach in Potsdam 1890 aufgenommen ist. Sie erkennen deutlich (Fig. 60), 
daB eimige Linien verschoben, also solaren Ursprungs, andere unver- 
schoben, also terrestrischer Natur sind. Wenn man den Spalt radial 


relative Bewegung gegen den Beob- 
achter, die ihnen zukommenden Linien 
miissen also unverdndert ihren Platz be- 
halten, gleichgiiltig ob das Sonnenlicht, 
in das sie sich durch Absorption ein- 
pragen, von dem Ost- oder Westrande 
der Sonne kommt. Auf Grund dieser 
Uberlegungen projizierte Cornu auf den 


Fig. 60. 


ein wenig hin- und hersthwanken und 
daher verschwommen erscheinen. 

Das gleiche Prinzip kann man auch 
in der Weise anwenden, dai man zwei 
Bilder des Sonnenspektrums unmittelbar 
iibereinander entwirft, das eine herriihrend 
von dem Ostrand, das andere vom West- 
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zum Sonnenbild stellt, so nimmt die Verschiebung der solaren Linien 
mit der Annaherung an den Sonnenrand sehr schnell zu, die Linien er- 
scheinen daher nicht gerade, sondern ein wenig gekriimmt. Die Kriim- 
mung ist nur in unmittelbarer Niihe des Sonnenrandes bemerkbar, wo 
die Geschwindigkeitskomponente in Richtung der Sehlinie schnell wichst. 

Auf Grund dieser verschiedenen Methoden ist im Sonnenspektrum 
eine groBe Anzahl terrestrischer Linien festgestellt worden, so besonders 
im sichtbaren Spektrum zwischen C und D solche, welche dem Ozon 
und dem Wasserdampf angehéren, und im ultraroten Teile viele, die 
vom Wasserdampf und der Kohlensiiure der Atmosphire herriihren. 

Um nun wieder zur Frage nach dem Vorhandensein von O auf 
der Sonne zuriickzukehren, so haben Runge und Paschen?) festgestellt, 
daB 3 Fraunhofersche Linien im iiuB8ersten Rot von den Wellenlangen 
7772,20, 7774,43 und 7775,62 A-E. sicher im Sonnenspektrum vor- 
kommen, die dem Sauerstoff angehéren. Die Priifung nach den soeben 
angegebenen Methoden durch Jewell?) im Jahre 1898 hat unzweifelhaft 
gezeigt, da diese Linien solaren Ursprungs sind, und dadurch war die 
Streitfrage entschieden.*) 

Von den yon Rowland nicht untersuchten Hlementen scheint es 
sicher zu sein, da8 sich unter den Fraunhoferschen Linien keine Linien 
von Chlor, Brom, Jod vorfinden, nach Kayser und Runge sicher auch 
keine von Lithium, Rubidium, Cisium und im Gegensatze zu Rowland 
von Kalium. 

Das einzige Bandenspektrum, welches in den Fraunhoferschen Linien 
wiedergefunden worden ist, besteht aus Banden, die auch im elektri- 
schen Kohlebogen beobachtet werden. Uber ihren Ursprung sind die An- 
sichten von jeher sehr geteilt gewesen. Lockyer*) und H. W. Vogel?) 
hielten sie fiir ein Spektrum des Kohlenstoffes, Liveing und Dewar 


1) C. Runge und F. Paschen, Astrophys. Journ. 4, 317—319, 1896. 

2) L. E. Jewell, Astrophys. Journ. 6, 456—459, 1897. 

3) J. Trowbridge (Phil. Mag. (6) 6, 58—63, 1903) ist zu der Anschauung 
gekommen, daB das auch auf der Sonne beobachtete Spektrum des Wasserstoffs 
nur in Gegenwart yon Wasserdampf auftritt, daher ein Anzeichen ftir das Vor- 
handensein von Wasserdampf, mithin auch von Sauerstoff auf der Sonne sei. Nach 
neueren Arbeiten von OC. Fredenhagen (Ann. d. Phys. (4) 20, 133—173, 1906) 
sollen auch die Hauptlinien von Na und den anderen Alkalien nur unter Mit- 
wirkung des Sauerstoffs entstehen, so daf schon aus den D-Linien des Sonnen- 
spektrums auf die Anwesenheit von O geschlossen werden kénnte. Ich halte die 
Anschauungen der beiden genannten Forscher nicht ftir richtig, und noch viel 
weniger fiir erwiesen, ich wollte sie nur nicht unerwihnt lassen, weil sie vielleicht 
zu weiteren Versuchen Veranlassung geben kénnten. 

4) J. N. Lockyer, Proc. Roy. Soc. 27, 308—309, 1878. 

5) H. W. Vogel, Sitzungsber. d. Akad. d. Wiss. z. Berlin 1888, 523—528, 
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sowie Kayser und Runge’) fiir ein Spektrum des Cyans oder einer anderen 
Verbindung von C und N, endlich Smithells*) und Baly und Syers’®) 
fiir das Spektrum des Kohlenoxyds. Wenn eine der beiden letztgenannten 
Ansichten sich als richtig erweisen sollte, so hatten wir hier den ein- 
zigen Fall, in dem das Vorhandensein einer chemischen Verbindung auf 
der Sonne nachgewiesen wire. AuBer diesen sogenannten Cyanbanden 
sollen nach Kayser und Runge auch die Hauptlinien einer allgemein 
dem Kohlenstoff selbst zugeschriebenen Bande des Kohlebogens im 
Rowlandschen Sonnenatlas, wenn auch schwach und verwaschen, so 
doch deutlich genug zu erkennen sein, um ihre Identitiit sehr wahr- 
scheinlich zu machen. 

Als Resumé aller spektralanalytischen Untersuchungen des Sonnen- 
lichtes kénnen wir aussprechen, da8 unter den Fraunhoferschen Linien 
die Linien des gréBten Teils aller irdischen Elemente wiedergefunden 
worden sind. Nach den Versuchen iiber die Umkehrung der Spektral- 
linien bedeutet dies, daB diese Elemente in gasférmigem Zustande auf 
der Sonne yorhanden sind, und daB weifes Licht durch sie hindurch- 
strahlt, welches von tiefer gelegenen Schichten ausgeht und, wenn wir 
es fiir sich allein beobachten kénnten, ein kontinuierliches Spektrum 
geben wiirde. Warum fehlen aber die Linien einer nicht unbedeutenden 
Zahl von bekannten irdischen Elementen unter den Fraunhoferschen 
Linien? Das kann sicher nicht beweisen, dafi diese Elemente iiber- 
haupt auf der Sonne nicht vorhanden sind, denn sie kénnten in den 
Tiefen des Sonnenkérpers, aus denen kein Strahl bis zu uns gelangt, 
ruhig vorhanden sein, ohne daf sie im Sonnenspektrum ihre Anwesenheit 
verrieten. . 

Aber beweist es nicht wenigstens, da diese Elemente in den 
iuBeren Teilen der Sonne fehlen, in denjenigen Schichten, in denen die 
Fraunhoferschen Linien entstehen? Auch das la8t sich nicht mit 
Sicherheit behaupten. Die verschiedenen Elemente sind keineswegs alle 
gleichmabig geneigt ein Spektrum zu geben, manche sind sehr leicht, 
andere wieder nur unter gewissen eng begrenzten Versuchsbedingungen 
zum Leuchten zu bringen. Ganz besonders machen sich diese Unter- 
schiede geltend, wenn man es, wie es doch auf der Sonne zweifellos 
der Fall ist, mit Gemischen verschiedener Gase zu tun hat. So verriat. 
sich die geringste Spur von Natriumdampf in einer Flamme schon 
durch das Auftreten der D-Linien, so daB es nur mit den allergréBten 


1) H. Kayser u. C. Runge, Abhdl. d. Berl. Akad. d. Wiss. 1889 (1), 1—45; 
Wied. Ann. 38, 80—90, 1889. 


2) A. Smithells, Phil. Mag. (6) 1, 476—503, 1901. 
3) E. C. Baly u. H. W. Syers, Phil. Mag, (6) 2, 386—391, 1901. 
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Vorsichismafregeln gelingt, in einer Bunsenflamme diese Linien nicht 
zu erhalten. Diese Reaktion ist so empfindlich, daB sich nach Kirch- 
hoff und Bunsen noch die minimale Menge von Yj 99999 mgr. Na in 
der Bunsenflamme erkennen lift. Dagegen treten nach Collie und 
Ramsay’) in einer Mischung yon Argon und Luft im GeiBlerrohr die 
Argonlinien erst auf, wenn mehr als 37°, Argon in der Mischung vor- 
handen sind, mischen wir Stickstoff oder Wasserstoff mit Quecksilber- 
dampf von etwa 200°, so treten nach E. Wiedemann’) im Geiblerrohr 
die N- bzw. H-Linien neben den Hg-Linien erst auf, wenn die Kon- 
zentration dieser Gase etwa 30°/, betriigt. Die Konzentration, welche 
ein Gas haben mu, um in einer Mischung seine Spektrallinien zu 
zeigen, ist dabei in hohem Grade abhingig von der Art der Erregung 
des Leuchtens, und so hat Lilienfeld®) gezeigt, daB man durch passende 
Wahl der Spektralréhren und Erregung durch schnelle elektrische 
Schwingungen in den oben angefiihrten Fallen die spektralanalytisch 
erkennbare Konzentration bei Argon von 37°, auf 0,93%,, bei N in H 
von 30°, auf 0,7°, herabdriicken kann. Daher ist das Fehlen von 
Linien eines Elementes in dem Spektrum eines leuchtenden Gemisches 
von Gasen noch lange kein Beweis dati, da dieses Klement selbst in 
dem Gemische fehlt. 

Ferner ist das Spektrum der Elemente selbst kein stereotypes, 
sondern sehr abhingig von den fuSeren physikalischen Bedingungen, 
unter denen das Gas steht, wie Druck, Dichte und Temperatur, und von 
der Art der Erregung des Leuchtens. So wechselt nicht blo® im Spek- 
trum desselben Gases die relative Intensitit seiner Linien mit den Leucht- 
bedingungen, sondern wir kennen bei einer ganzen Zahl von Klementen 
ganz verschiedene Arten des Spektrums, nicht bloB ein Linien- und ein 
Bandenspektrum, sondern auch verschiedene Linienspektra. Es gibt 
z. B. zwei ganz verschiedene Linienspektra des Wasserstoffs, ebenso 
beim Sauerstoff, und neuerdings hat Goldstein*) gefunden, dai Casium, 
Rubidium und Kalium je zwei Linienspektra besitzen, welche keine 
einzige Linie gemeinsam haben. Ob die neuen von Goldstein gefun- 
denen Linien dieser Elemente im Sonnenspektrum vorkommen, soll 
noch untersucht werden. Da im allgemeinen die Bedingungen des Vor- 
kommens und des Leuchtens der Elemente auf der Sonne wesentlich 
yon den im Laboratorium erreichbaren verschieden sein werden, so ist 


1) C. Collie u. W. Ramsay, Proc. Roy. Soc. 59, 257—270, 1896. 

2) KE. Wiedemann, Wied. Ann. 5, 500—524, 1878. 

3) E. Lilienfeld, Ann. d. Phys. 16, 931—942, 1905. 

4) E. Goldstein, Verhdl. d. D. Phys. Ges. 9, 321—332, 1907; Ann. d. Phys. 
27, 713—796, 1908. 
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also sehr wohl die Méglichkeit vorhanden, dab unter den Fraunhofer- 
schen Linien solche sind, welche zwar uns bekannten Elementen an- 
gehéren, aber bei den uns zuginglichen Methoden der Lichterregung 
nicht emittiert werden. Auf die gleiche Ursache wiirde man auch die 
Tatsache zuriickfiihren kénnen, daB es eine sehr grofe Menge von 
dunklen Linien im Sonnenspektrum gibt, welche keiner bekannten 
Emissionslinie eines irdischen Elementes entsprechen. 

Wir brauchen also keineswegs zu schlieBen, daf alle diese Linien uns 
unbekannten Stoffen angehéren, sondern es ist jedenfalls viel wahrschein- 
licher, daB bei weitem die meisten von ihnen unbekannte Linien uns be- 
kannter Elemente darstellen. Denn die Kenntnis der Spektra der irdischen 
Elemente ist trotz der groBen darauf verwendeten Arbeit noch héchst unzu- 
reichend. Das wird am besten dadurch illustriert, daB jedes Jahr die Ent- 
deckung einer grofen Zahl bis dahin unbekannter Spektrallinien bringt. 
Andererseits sind uns auch die auf der Erde vorkommenden chemischen 
Elemente gewif noch nicht alle bekannt. Das kénnen wir schon aus den 
zahlreichen Liicken schlieBen, die das periodische System der Hlemente 
offen laBt, und auBerdem haben wir ja gerade in den letzten Jahren 
gesehen, daB sogar in dem uns vertrautesten Medium, in dem wir leben 
und atmen, in der atmosphiarischen Luft, eine ganze Anzahl chemischer 
Elemente vorhanden sind, von denen wir bis vor kurzem keine Ahnung 
hatten. 

So fiihrt denn bei Beriicksichtigung aller spektralanalytischen Er- 
fahrungen die Untersuchung des Sonnenspektrums zu der Uberzeugung, 
daB die Sonne im wesentlichen aus denselben Elementen aufgebaut ist 
wie die Erde, und so konnte Rowland sagen: ,JIn der Tat, wenn die 
ganze Erde auf die Temperatur der Sonne erhitzt wiirde, so wiirde ihr 
Spektrum wahrscheinlich dem der Sonne sehr nahe gleichen“. Der 
Befund der Spektralanalyse liefert somit eine wichtige Stiitze fiir die 
Kant-Laplacesche Hypothese, welche annimmt, daf die Sonne und 
alle Planeten durch allmihliche Verdichtung aus demselben, den 
ganzen Raum des Planetensystems homogen erfiillenden Urnebel ent- 
standen sind. 

Da wir uns hier mit der chemischen Beschaffenheit der Sonne 
beschaftigt haben, so méchte ich sogleich noch tiber ein auf der Sonne 
vorhandenes Element sprechen, obwohl seine Existenz nicht aus den 
Fraunhoferschen Linien erschlossen worden ist. Wir werden spater 
Methoden kennen lernen, durch welche wir von gliihenden Gasen, die 
sich auf der Sonne befinden, auch ein Emissionsspektrum beobachten 
kénnen, also helle Linien auf dunklem Grunde, und zwar in denjenigen 
Erscheinungen auf der Sonne, die man als Chromosphire und als Pro- 
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tuberanzen bezeichnet. Hierbei ist es schon vor langer Zeit aufgefallen, 
da8 in unmittelbarer Nihe der beiden gelben Natriumlinien fast stets eine 
dritte gelbe Linie zu beobachten ist, welche mit keiner bekannten Linie 
eines irdischen Elements zusammenfallt und die Wellenlinge 5876 be- 
sitzt. Man glaubte, dai diese Linie, welche man mit D, bezeichnet, 
einem nur auf der Sonne vorkommenden Elemente angehére, welchem 
Frankland und Lockyer 1869 den Namen Helium gaben. Auch als um- 
gekehrte Linie, also dunkel auf hellem Grunde ist die Heliumlinie einige- 
mal beobachtet worden und zwar im Spektrum des Lichtes, welches aus 
der unmittelbaren Nahe von Sonnenflecken stammte. Hine solche Beob- 
achtung machte Young am 22. September 1870, eine zweite H. Kreus- 
ler*) am 12. Juni 1904. In Fig. 61 sehen Sie die von Kreusler ge- 
gebene Zeichnung der Erscheinung. Nun ey D, 

hat Ramsay im Jahre 1895 dieses hypo- 
thetische, auf der Sonne vermutete Helium 
auch auf der Erde gefunden, es zeigt im 
Spektrum auBer der itiberaus charakte- 
ristischen Linie D, noch eine groBe Anzahl 
von Linien, woyon sich nach Crookes?) 27 
im Spektrum der Protuberanzen und der Chromosphiare wiederfinden 


Fig. 61. 


sollen. Hinige wenige Linien des Heliums sind auch unter den Fraun- 
hoferschen Linien rekognosziert worden. Wir haben also die ganz 
auBerordentlich interessante Hrscheinung, daB ein irdisches Element auf 
der Sonne tiber 25 Jahre friiher entdeckt wurde als auf der Erde. 
Die Linien der anderen sogenannten Edelgase, die Ramsay vor 
kurzem in der Erdatmosphare entdeckt hat, sind unter den Fraun- 
hoferschen Linien nicht zu finden, aber nach den Untersuchungen von 
S. A. Mitchell®) ist es wahrscheinlich, dab einige Linien des Argon und 
des Neon als helle Linien im Spektrum der Chromosphare vorkommen. 
Humphreys‘) erhielt bei der Sonnenfinsternis im Mai 1901 in Sumatra 
eine Photographie des Spektrums der Sonnenatmosphare mit 339 hellen 
Linien, von denen Liveing und Dewar’) nicht weniger als 209 dem 
Krypton und Xenon zugeschrieben haben, wahrend die tibrigen zum 
groBen Teil dem Argon, einige dem Sauerstoff und Stickstoff angehéren 
sollen. Jedoch sind die Wellenlingenbestimmungen, die diesem Resultat 
zugrunde liegen, ziemlich ungenau. 


1) H. Kreusler, Verhdl. d. D. Phys. Ges. 6, 197198, 1904. 
2) W. Crookes, Ztschr. fiir anorg. Chemie, 11, 6—13, 1896. 
8) S. A. Mitchell, Astrophys. Journ. 17, 224—228, 1903. 

4) W. J. Humphreys, Astrophys. Journ. 15, 313—332, 1902. . 
5) G. D. Liveing, Cambridge Proc. 12, 87—92, 1903. 
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In der folgenden Tabelle 11 sind nach Rowland?) und Kayser und 
Runge?) die wichtigsten durch Buchstaben gekennzeichneten Fraun- 
hoferschen Linien des sichtbaren und des ultravioletten Sonnenspek- 
trums mit den zugehérigen Wellenlingen angegeben. Die Elemente, 
denen die Linien angehéren, sind mit ihren chemischen Symbolen beigefiigt. 


Tabelle 11. 
Verzeichnis der wichtigsten Fraunhoferschen Linien. 
Sichtbares Spektrum Ultraviolettes Spektrum 
Linie ees Element Linie egies Element 

A {erste Li- 7594.1 O terrestrisch K 3933,8 Ca 
B [ede 6867,5  O  terrestrisch L 3820,6 Fe 
C 6563,1 H M Eee Fe 
D, 5896,2 Na 372G,1 Fe 
D; 5890,2 Na N 3581,3 Fe 
E eee Fe O 3441,1 Fe 
= 5270,4 Ca I 3361,3 ? 
E, 5269,7 Fe Q 3286,9 Fe 
b, 5183,8 Mg R (3181,4 Ca 
by 5172.9 Mg (3179.5 Ca 
b {5169,2 Fe r 3144.6 Fe 
4 \(5169,7 Fe g 3100,8 Fe 
b foes Fe 3. 3100,4 Fe 
; 5167,5 Mg 2 |s100,1 Fe 
¥ 4861,5 H s 3047,7 Fe 
G ae Fe T { 3021,2 Fe 
4307,9 Ca (30208 Fe 

h 4101,8 H t 2994.5 Fe 
H 3968,6 Ca U 2948,0 Fe 


Die Wellenlingen beziehen sich auf die Skala von Rowland. 
Rowland hat eine grofe Anzahl von Linien bekannter Elemente, 
besonders des Hisens, die sich ziemlich regelmifig iiber das ganze 
Spektrum verteilen, als Normalen genommen und ihre Wellenlingen 
festgelect. 

Um die unbekannte Wellenliinge irgend einer Linie zu bestimmen, 
braucht man also nur zugleich mit ihr ein Vergleichsspektrum zu ent- 


1) H.A. Rowland, Astronomy and Astrophysics, 12, 1893; Phil. Mag. (5.) 36, 
49—175, 1893, 
2) H. Kayser und OC. Runge, Abhdl. d. Berl. Akad, d. Wiss. 1888, 1890 u 1891. 
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werfen, welches die Normatlinien enthilt. Man mift den Abstand zwischen 
ihr und den ihr auf beiden Seiten am niichsten benachbarten Normallinien 
und erhalt die gesuchte Wellenliinge durch einfache Interpolation. 

Bei der ganz auBerordentlichen Genauigkeit, mit der man relative 
Wellenliangenmessungen anstellen, d. h. die Wellenlingen verschiedener 
Linien miteinander vergleichen kann, hat sich jedoch herausgestellt, 
da sich in der Rowlandschen Skala kleine systematische Fehler bis 
etwa “/io0000 des Wertes eingeschlichen haben. Daher hat der inter- 
nationale SonnenkongreB in Oxford 1905 ein Komitee eingesetzt zu 
einer Neumessung von Normallinien, deren Wellenlingen so genau wie 
méglich festgestellt werden sollten, und der Pariser Kongre8 im Jahre 
1907 hat die Vorschliige dieses Komitees angenommen. Danach wird 
als Urnormale, auf welche die Wellenlaingen aller anderen Linien zuriick- 
gefiihrt werden sollen, die rote Kadmiumlinie festgesetzt. Diese hat die 
Higenschaft, daB sie, in vorschriftsmiBiger Weise hervorgerufen, auch bei 
der Untersuchung durch die feinsten modernen Methoden der Inter- 
ferenzspektroskopie sich als vollkommen homogen erweist. Der Bereich 
der in ihr enthaltenen verschiedenen Wellenlingen ist also ein so enger, 
da8 diese verschiedenen Strahlen sich durch keine bisher erfundene 
Methode voneinander trennen lassen. [hre Wellenlinge ist mit grofer 
Genauigkeit von Michelson’) in Gemeinschaft mit Benoit und Guil- 
laume bestimmt worden zu 6438,4722 A-E. und Perot, Fabry und 
Benoit?) haben diesen Wert bestiitigt gefunden, sie fanden 6438,4696, 
das ist also eine Ubereinstimmung bis auf "/yo9999) des Wertes oder 
$/ 0000000000 Mm. An die Grundnormale sollen ebenfalls durch Interferenz- 
methoden so viele sekundire Normallinien angeschlossen werden, daf 
der Abstand zweier aufeinanderfolgender Normallinien nicht mehr als 
50 Angstrémeinheiten betrigt, so daB also im Gebiete des sichtbaren 
und ultravioletten Spektrums (700—200 wu) mindestens 100 Nor- 
mallinien liegen miiBten. Diese Linien sollten einem Bogenlampen- 
spektrum entnommen werden. Fabry und Buisson”) haben schon tiber 


100 derartige Linien, hauptsiichlich dem Bogenspektrum des Hisens 


angehérend, gemessen und Eversheim*) in Bonn und Pfund?®) in 


1) A. A. Michelson, Traveaux et mémoires du Bureau international des 


|| poids et mesures 11, Paris 1895; Comptes rendus 116, 790—794, 1893. 


2) R. Benoit, Ch.Fabry und A. Perot, Comptes rendus 144, 1082—1086, 1907. 
3) OC. Fabry und H. Buisson, Comptes rendus 118, 165—-167, 1906; Journ. 


| de phys. (4) 7, 169—195, 1908. 


4) P. Eversheim, Astrophys. Journ., 26, 172—190, 1907; Ztschr. f. wissen- 
schaftl. Photogr. 5, 152—180, 1907. 

5) A. H. Pfund, Astrophys. Journ. 28, 197—211, 1908; Ztschr. f. wissen- 
schaftl. Photogr. 7, 1—16, 1909. 
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Baltimore sind mit der gleichen Arbeit beschiftigt. Endlich soll noch 
eine sehr viel gréBere Anzahl tertiirer Normallinien mit der gréBten, 
durch Messungen im (Gritterspektrum erreichbaren Genauigkeit an die 
sekundiren und damit an die Urnormale angeschlossen werden, eine 
Aufgabe, der sich Ames in Baltimore, der Nachfolger Rowlands, 
unterzogen hat. 

Wir werden daher hoffentlich in kurzer Zeit im Besitze eines aus- 
gedehnten Systems von Normallinien sein, deren Wellenliingen so 
genau bekannt sind, als es unter Beibehaltung unseres metrischen Ma8- 
systems iiberhaupt méglich ist. Denn die optischen Methoden der 
Wellenliingenmessung sind zu einer solchen Vollkommenheit vorge- 
schritten, daB die unvermeidlichen immer noch vorhandenen Fehler 
nicht bei der Ausmessung einer gegebenen Linge in Wellenlangen 
gemacht werden, sondern bei der Vergleichung dieser Linge mit dem 
Normalmeter. Dem jetzigen Stande der Wissenschaft wiirde es also 
entsprechen, wenn nicht die Wellenlinge auf das als Normallaingen- 
maB gesetzlich eingefiihrte Meter zuriickgefiihrt wiirde, sondern wenn 
man den zur Langenmessung beniitzten MaBstab, also das Normal- 
meter durch die Anzahl von Wellenlingen der roten Kadmiumlinie defi- 
nieren wiirde, die auf seine Linge gehen, nach Michelson sind dies 
1553163,5. Als ein derartiger Vorschlag schon vor liingerer Zeit gemacht 
wurde, wurde zu seiner Begriindung auch ins Feld gefiihrt, daB dann 
alle Liangen stets wieder genau nach der Definition der Liingeneinheit ge- 
messen werden kdnnten, selbst wenn alle NormalmaBstibe der Erde 
vernichtet werden sollten. Lord Kelvin meinte damals freilich, daB das 
wesentlich ftir diejenigen Physiker von Wichtigkeit sei, welche sich der 
Hoffnung hingeben, da8 man ihre Werke auch dann noch lesen werde, 
wenn die Erde untergegangen sein wird. 
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Die totalen Sonnenfinsternisse und ihre Bedeutung fiir unsere Kenntnis 
der Sonne. 


Totale und ringformige Sonnenfinsternis. Saros. Dauer der Tota- 
litit. Altere Beobachtungen. Verlauf einer Sonnenfinsternis. Korona, 
| Chromosphiire und Protuberanzen. Bailys Schilderung der Finsternis 
| von 1842. Zeichnungen der Finsternis von 1860. Photographien der 
| Finsternisse. Protuberanzenbeobachtungen von Struve, Schmidt und 
Secchi. Spektralanalyse der Chromosphire und der Protuberanzen. 
Lockyers Methode der langen und kurzen Linien. Telespektroskop. 
Entdeckung von Janssen und Lockyer. Prinzip der Methode. Flash- 
spektrum. Umkehrende Schicht. Zeitdauer des Flashspektrums. Prismen- 
kamera. Tiefe der umkehrenden Schicht. 


Wir haben uns in der vorigen Vorlesung mit der spektralen Unter- 
suchung des Sonnenlichts beschiftigt und dabei hauptsachlich die che- 
mischen Konsequenzen gezogen. Wir haben gesehen, da8 die Methode 
von Kirchhoff und Bunsen uns in den Stand gesetzt hat, bis zu 
_ einem gewissen Grade eine qualitative chemische Analyse der Sonne 
| auszufiihren, also festzustellen, welche auf der Erde bekannten chemischen 
|| Elemente sich auf der Sonne vorfinden. Jetzt wollen wir der physi- 
i) kalischen Seite der Sache unsere -Aufmerksamkeit zuwenden. Aus seinem 
| Versuche der Umkehrung der Spektrallinien schlo8 Kirchhoff, daB 
| das Sonnenlicht nicht einem einheitlchen Vorgang seine Hntstehung 
| verdankt, sondern daB es durch zwei Prozesse zustande kommt. Die 
| Photosphire, ein fester oder fliissiger, sehr heiBer K6rper, sendet weifes 
| Licht aus, sie ist umgeben von einer Atmosphiire gltihender und daher 
i) auch absorbierender Gase, und diese berauben das Photosphirenlicht 
| gerade derjenigen Strahlen, die sie selbst aussenden. Sie fiigen ihm dabei 
| zwar Strahlen der gleichen Wellenlinge hinzu, wie sie ihm nehmen, 
| aber in viel geringerer Intensitét. Daher erscheinen die der Higen- 
| strahlung der Sonnenatmosphire angehdrigen Stellen des Sonnen- 
|) spektrums dunkel auf dem hellen Grunde des sonst ungeschwiichten 
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Photospharenspektrums; wir sehen die Fraunhoferschen Linien dem 
kontinuierlichen Spektrum der Photosphire schwarz aufgepragt, eine 
Geheimschrift, in welcher die Gase der Sonnenatmosphire ihre Hxistenz, 
ihre chemische Natur und ihre physikalische Beschaffenheit dem irdischen 
Beobachter verkiinden. 

Wiirden wir das Photosphiarenlicht allein auf den Spalt des Spektral- 
apparates werfen kénnen, ohne da es zuvor die Sonnenatmosphare 
passiert hat, so wiirde es uns ein vollkommen ununterbrochenes konti- 
nuierliches Spektrum zeigen, wie wir es bei unseren gebrauchlichen 
Lichtquellen, z. B. der elektrischen Gliihlampe oder der Petroleumlampe 
sehen. Kénnten wir das Licht der Sonnenatmosphire allein ohne das 
ihm beigesellte, so viel stiirkere Photosphirenlicht untersuchen, so wtirden 
wir das fiir leuchtende Gase charakteristische Spektrum erblicken, helle 
Linien auf dunklem Grunde. 

Jenen Fall werden wir wohl nie verwirklichen kénnen, diesen bietet 
uns die Natur selbst dar, allerdings nur bei ganz besonderen Gelegen- 
heiten, den totalen Sonnenfinsternissen. Diese merkwiirdige Er- 
scheinung hat auch in anderer Beziehung eine so grundlegende Be- 
deutung fiir unsere Kenntnis von der Sonne, daB wir uns eingehend 
mit ihr beschaftigen miissen. 

Hine totale Sonnenfinsternis kénnen wir beobachten, wenn der 
Mittelpunkt des Mondes auf seiner Reise um die Erde die Verbindungs- 
linie zwischen dem Sonnenmittelpunkt und dem Beobachtungsort durch- 
schneidet, so daB der Mond vor der Sonnenscheibe voriiberzieht und 
diese vollstindig dem Auge des Beobachters verdeckt. Wir kénnen 
das auch anders ausdriicken: Hine totale Sonnenfinsternis tritt fiir einen 
Ort auf der Erde ein, wenn er in den Kernschatten des Mondes fallt. 
Da die Sonne keine punktfoérmige, sondern eine ausgedehnte Lichtquelle 
ist, so besteht der von dem Monde in den Weltraum geworfene Schatten 
aus zwei Teilen, einem inneren Kegel; dem Kernschatten, in welchen 
tiberhaupt kein Sonnenstrahl eindringt, und dessen Spitze, von der Sonne 
gerechnet, jenseits des Mondes liegt, und einem duferen Kegelstumpf, 
dem Halbschatten, in welchem nur ein Teil des Sonnenlichts zur Wir- 
kung kommt, und dessen Spitze zwischen Sonne und Mond liegt 
(Fig. 62). Fiir das Zustandekommen einer totalen Sonnenfinsternis ist 
es daher notwendig, daS wenigstens fiir einen Augenblick der Beob- 
achtungsort nahezu auf derselben Geraden mit den Mittelpunkten des 
Mondes und der Sonne liegt. 

Aber selbst bei dieser Konstellation braucht nicht notwendig eine 
totale Sonnenfinsternis einzutreten. Denn da der Durchmesser der 
Sonne etwa 400 mal so groB ist, als der des Mondes, andererseits 


Totale Sonnenfinsternis. 129 


aber die Erde fast genau 400 mal so weit von der Sonne entfernt ist, 
als vom Monde, so erscheinen uns Sonne und Mond ungefahr gleich 
groB, aber wegen der wechselnden Entfernung des Mondes und der 
Sonne von der Erde wechselt auch das scheinbare GréBenverhiiltnis 
zwischen Sonne und Mond, und dieser erscheint uns abwechselnd bald 
etwas gréBer, bald etwas kleiner als die Sonne. Ist der Mond schein- 
bar kleiner als die Sonne, so kann er sie auch in seiner giinstigsten 
Stellung nicht ganz bedecken, der Kernschatten des Mondes reicht mit 
seiner Spitze nicht ganz bis zur Erde hinan, und auch der giinstigst 
gelegene Punkt der Erde liegt nicht im Kernschatten, sondern im Halb- 
schatten des Mondes. Dann ist die Sonnenfinsternis keine totale, son- 
dern eine ringformige, Sonnen- und Mondmittelpunkt fallen zwar 
scheinbar zusammen, aber ein kleiner ringférmiger Teil der Sonnen- 
scheibe ragt tiber den Mondrand hinaus und bleibt sichtbar. 

Fiir eine totale Sonnenfinsternis ist also Bedingung, daB neben der 
giinstigen Kon- 
stellation noch 
die Entfernung 
zwischen Mond 
und Erde so 
klein ist, daBder 772 
Mond gréBer er- 
scheint, als die Sonne. Die Dauer der Totalitaét und die GréBe der Erdzone, 
auf welcher sie sichtbar ist, wechselt daher mit der scheinbaren GréBe des 
Mondes im Verhiltnis zu der der Sonne. Die Sonnenfinsternisse kehren 


Fig. 62. 


infolge der RegelmaBigkeit der Hrd- und der Mondbewegung periodisch 
wieder, sie lassen sich so zu Reihen ordnen, daB zwischen je zwei auf- 
einanderfolgenden Finsternissen derselben Reihe die Zeit von 6585 Tagen 
und 8 Stunden, oder von rund 18 Jahren und 11 Tagen liegt. Diese schon 
den Chaldiern bekannte Periode, welche ebenso auch fiir die Mond- 
finsternisse gilt, bezeichnet man mit dem chaldiischen Wort Saros. 
Unter den Sonnenfinsternissen gibt es zwei Reihen, welche 
durch verhialtnismifbig lange Dauer der Totalitat ausgezeichnet 
sind. Die eine, welcher die fiir die Geschichte der Sonnenphysik 
Epoche machende Finsternis des Jahres 1868 angehérte, war bei 
ihren beiden letzten Finsternissen 1886 und 1904 fiir die Wissen- 
schaft bedeutungslos, weil das Gebiet ihrer Sichtbarkeit in den Bereich 
des Atlantischen und des GroBen Ozeans fiel. Ihre nachste Wiederkehr 
am 21. September 1922 wird in Nordaustralien sichtbar sem, wo die 
Dauer der Totalitit ungefihr 4 Minuten betragen wird. Zu der ande- 
ren durch noch langere Dauer ausgezeichneten Reihe gehédrten die 
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Finsternisse von 1883 und 1901. Die nachsten Finsternisse dieser Reihe 
werden in den Jahren 1937, 1955 und 1973 stattfinden und die Dauer 
der Totalitiét wird 7 Minuten tibersteigen. Nach jedem Saros kehrt 
die totale Finsternis wieder, aber da die Dauer der Periode nicht eine 
volle Anzahl von Tagen betragt, sondern diese um 8 Stunden tiber- 
schreitet, so wechselt von einer Finsternis zur andern die Zone der 
Sichtbarkeit auf der Erde so, daB sie sich jedesmal um '/, des Erdum- 
fangs, also um 120° nach Westen verschiebt. Nach 3 Perioden kehrt 


= 
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sie daher wieder in dieselbe Gegend zuriick; da sich jedoch in der 
Zwischenzeit die Ebene der Mondbewegung ein wenig geindert hat, so 
findet auch eine kleine Verschiebung nach Norden oder Siiden statt. 

Innerhalb eines Saros treten 13 totale Sonnenfinsternisse ein und 
man hat berechnet, dai derselbe Ort der Erde im Mittel etwa alle 
360 Jahre von einer totalen Sonnenfinsternis beriihrt wird. 

Totale Sonnenfinsternisse sind also seltene Erscheinungen, die aufer- 
dem jedesmal nur wenige Minuten sichtbar sind. Dazu kommt, daB sie haufig 
nur auf dem Meere oder in unkultivierten Gegenden der Erde zu sehen sind, 
wo die Aufrichtung von Beobachtungsstationen nicht méglich ist, und dab 
die Beobachtung oft durch die Ungunst des Wetters verhindert wird. 


Saros. Weal 


Dennoch sind die wenigen Sonnenfinsternisse, die bisher der wissen- 
schaftlichen Untersuchung diensthar gemacht werden konnten, eine 
Hauptquelle fiir unsere Kenntnis der solaren Erscheinungen geworden. 
Wahrend der totalen Sonnenfinsternis blendet der Mond das Licht der 
Photosphire fiir das Auge des 3 
Beobachters ab. Das kénnen 
wir freilich auch erreichen, wenn 
wir emen kreisf6rmigen Schirm 
so vor das Auge halten, daB er 
uns gerade das Bild der Sonnen- 
scheibe verdeckt. Aber der Er- 
folg ist ein ganz anderer. Der 
Schirm blendet zwar das Licht 
der Photosphiire ab, welches 
ohne ihn direkt unser Auge 
treffen wiirde, aber nicht das- 
jenige, welches die Erdatmo- 
sphiare tiber uns erleuchtet. Von 
dieser gelangt es durch Reflexion 
und Brechung in unser Auge, und 
wir sehen daher rings um den Schirm die hell erleuchtete Erdatmo- 
sphire, welche alle die merkwiirdigen schwachen Lichterscheinungen 
iiberstrahlt, die von der Umgebung der Photosphire ausgehen. Bei der 
totalen Sonnenfinsternis aber beschattet der Mond auch die Erdatmo- 
sphire in weitem Umkreise rings um den ~ 
Beobachtungsort, so dab wir die Umgebung 
der Photosphare ungestért durch das in der 
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Erdatmosphire zerstreute Sonnenlicht beob- 
achten kénnen, wahrend das Licht der Photo- 
sphare selbst durch den Mond abgeblendet. 
ist. Die Ursache also, weshalb wir die bei 
einer totalen Sonnenfinsternis sichtbaren 
Phanomene fiir gewohulich nicht beobachten 
kénnen, ist die gleiche, welche uns am Tage 
die Sterne unsichtbar macht: das zerstreute 
Tageslicht, dessen Glanz den der minder hell leuchtenden Objekte so 
sehr tiberstrahlt, daB diese uns gar nicht wahrnehmbar werden. 
Obwohl die Periode des Saros schon im Altertum bekannt war, 
so konnten die Sonnenfinsternisse doch nicht mit grofer Genauigkeit 
vorhergesagt werden, und so erregten sie bei den ganzlich unvorbereiteten 


Zuschauern infolge der plétzlich eintretenden Dunkelheit gewaltigen 
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Schrecken. Man sah in ihnen ein Zeichen fiir den Zorn der belei- 
digten Gottheit oder glaubte gar, da ein Drache die Sonne verzehre, 
und nur wenige hatten die Ruhe des Gemiits, um wenigstens die auf- 
fallendsten Erscheinungen, welche bei dieser Gelegenheit sichtbar 
werden, zu beobachten. Wenn auch aus dem Altertum in chinesischen, 
assyrischen und griechischen Quellen Sonnenfinsternisse erwihnt werden, 
so sind uns doch keine Nachrichten erhalten, aus denen hervorginge, 
daB man die merkwiirdigen Erscheinungen beobachtet hatte, die wir 
als Chromosphiare, Korona und Protuberanzen bezeichnen. Zwar erwabnt 
schon Plutarch, daB sich bei einer Finsternis rund um die Sonne 
eine Lichtmasse 
gezeigt habe, wo- 
durch die Dun- 
kelheit wiahrend 
der Sonnenfinster- 
nis bedeutend ver- 
mindert worden 
sei, aber die erste 
genauere Nach- 
richtiiber eine der- 
artige Beobach- 
tung stammt aus 
dem Jahre 1239, 
in dem ein Chro- 
nist meldet, daB 
man um die Sonne 
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einen leuchtenden 
Kreis, und in dessen unterem Teil eine feurige Offnung gesehen habe. Eine 
spitere Mitteilung riihrt von Clavius her, der im Jahre 1560 die bei 
der totalen Sonnenfinsternis sichtbare Korona zum ersten Mal beschreibt. 

Auch Kepler war die Korona bekannt, aber er glaubte, daB sie 
eine der Mondatmosphire zugeh6rige Erscheinung sei. Die erste wissen- 
schaftliche EHrwihnung der Protuberanzen findet sich bei Vassenius, 
der bei der Finsternis des Jahres 1733 drei oder vier kleine rosenrote 
Wolken bemerkte, welche, wie er glaubte, ganz frei in der Mondatmo- 
sphire schwebten. Andeutungen tiber die Beobachtung der Chromosphire 
finden sich bei Stannyan 1706 und bei Halley und Louville 1715. 
Jedoch blieben alle diese Beobachtungen sporadisch und ohne Hinfluf 
auf die Wissenschaft. 

Die wissenschaftliche Beobachtung der totalen Sonnenfinsternisse 
datiert erst vom Jahre 1842. Die damalige Finsternis, welche das 
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stidliche Frankreich, einen Teil von Norditalien und von Osterreich 
durchzog, war die erste, die genau vorausberechnet worden war, und 
eine groe Anzahl hervorragender Astronomen war wohlvorbereitet aus- 
gezogen, um sie zu beobachten. So wurden damals yon verschiedenen 
Orten aus und von zahlreichen Beobachtern zugleich die wunderbaren 
Erscheinungen gesehen und beschrieben, die wihrend der Totalitit der 
Sonnenfinsternis um den die Sonne verdeckenden Mond herum wahr- 
nehmbar werden. Aber nicht bloB dieser Héhepunkt des Schauspiels 
ist von Interesse, sondern schon die Hinleitung und der ganze Verlauf 
der Erscheinung sind dazu angetan, einen gewaltigen Eindruck auf den 
Zuschauer auszutiben. 

Das Schauspiel, das man am besten durch ein dunkles Blendglas 
heobachtet, beginnt damit, daB ptinktlich auf die Sekunde zur vor- 


Fig. 67a. Fig. 67b. 
herbestimmten Zeit sich am westlichen Sonnenrande eine kleine 
Einkerbung zu bilden scheint; der Mond hat sich zunaichst mit seinem 
iuBersten Rande tiber den Sonnenrand geschoben. Die erste schein- 
bare Beriihrung des voranschreitenden dstlichen Mondrandes mit dem 
westlichen Sonnenrande heift der erste Kontakt. Der Mond zieht 
weiter und weiter, von Minute zu Minute die Sonnenscheibe mehr ver- 
deckend. Diese allmihliche Zunahme der Verfinsterung dauert etwa 
eine Stunde, und wahrend dieser Zeit kann man an dem tiber die jetzt 
sichelférmig erscheinende Sonne hinwegziehenden Mondrande mit groBer 
Deutlichkeit im Fernrohr die Mondgebirge beobachten, die den auf die 
Sonnenscheibe projizierten Rand des Mondes gezackt erscheinen lassen. 
Kurz vor Beginn der Totalitaét erreichen die am weitesten vorstehenden 
Mondgebirge den éstlichen Rand der Sonne und es bleibt bald von 
der Sonne nichts mehr sichtbar, als eine Reibhe kleiner Lichtflecken, 
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die zwischen den Bergen des Mondes hindurchscheinen. Diese Erschei- 
nung, welche nur etwa ein bis zwei Sekunden dauert und der Totalitit 
unmittelbar vorangeht, heiBt das Perlenschnurphanomen. 

Sobald der Mond die Photosphire vollstiindig bedeckt — der Moment, 
in dem dies eintritt, heiBt der zweite Kontakt —, iindert sich die 
Erscheinung in wunderbarer Weise. Wahrend die Helligkeit vorher ganz 
allmihlich abnahm, so daB sich das Auge an die zunehmende Dunkel- 
heit allmihlich gewéhnen konnte, scheint plétzlich das Tageslicht der 
grauen Nacht gewichen. Die Sterne werden sichtbar, die Vogel flattern 
von Furcht erfiillt ihren Nestern zu, die Tiere zeigen sich angstlich und 

unruhig, und auch 
die Menschen, selbst 
wenn sie auf die Hr- 
scheinung vorbereitet 
sind, kénnen sich 
eines Schauers nicht 
erwehren. Dort aber, 
wo die blendende 
Scheibe der Sonne 
stehen sollte, sieht 
man am stahlorauen 
- Himmel den _ tief- 
schwarzen Mond und 
rings um ihn in iiber- 
irdischem mildem 
Glanze, gleichsam frei 
im Weltraume schwe- 


- bend, eine tiberwil- 


Fig. 68. 


tigend groBartige 
Lichterschemung. Eine helle weiBliche Strahlenkrone, die Korona, er- 
streckt sich mit nach aufen hin abnehmender Helligkeit rings um 
den Mond weit in den Weltraum hinein, an ihrem inneren Rande, also 
unmittelbar um den Mondrand herum, geht sie in einen Kranz hellen 
rétlchen Lichtes iiber. Diesem innern Kranz haben Frankland und 
Lockyer 1869 den Namen Chromosphire gegeben. Im Fernrohr 
sieht man an einzelnen Stellen innerhalb der Chromosphire und zum 
Teil aus ihr herausragend, intensiv rotleuchtende Gebilde, die Protuber- 
anzen. Aber nur wenige Minuten dauert diese wunderbare Erscheinung. 
Unaufhaltsam zieht der Mond weiter, bald beriihrt sein westlicher Rand 
den westlichen Rand der Photosphire — dritter Kontakt —, und 
schon blitzt wieder das Perlenschnurphinomen und nach ihm eine schmale 
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Sichel der Sonnenscheibe auf. Und plétzlich, wie sie aufgetreten, sind 
die zarten Gebilde der Korona, Chromosphiire und Protuberanzen dem 
Auge auch wieder entschwunden, wihrend blendendes Tageslicht in 
immer zunehmender Helligkeit sich wieder tiber die Erde verbreitet 
Wenn endlich der Mond ganz iiber die Sonne dahingezogen ist und 


5 


sein westlicher Rand den dOstlichen Sonnenrand beriihrt — vierter 
Kontakt — ist die Sonnenfinsternis vollstindig beendet. 


Ich kann es mir nicht versagen, die Worte wiederzugeben, mit 
denen Baily den Eindruck schildert, welchen die Sonnenfinsternis von 
1842, die er in Pavia beobachtete, auf ihn gemacht hat: 


Fig. 69. 


,lch stand, ganz damit beschaftigt, die Schwingungen meines 
Chronometers zu zihlen, um den Moment des vélligen Verschwindens 
der Sonnenscheibe genau zu merken, im tiefsten Schweigen mitten in 
einer Volksmenge, welche die Strafen, die 6ffentlichen Plitze und die 
Fenster der Hiiuser dicht besetzt hatte, und deren Aufmerksamkeit von 
dem Schauspiel, das sich ihr darbot, vollstandig in Anspruch genommen 
war. In demselben Augenblick, wo der letzte Strahl verschwand, wurde 
ich betiubt von einem Ausbruche des Beifallrufens und der Bravos, der 
sich aus der Mitte dieser ungeheuren Menge erhob. Ein Schauern 
ergreift meinen Kérper und zitternd richte ich meinen Blick auf die 
Sonne; ich stehe vor dem entziickendsten Schauspiele, welches man sich 
denken kann. Sonne und Mond, die beiden gewaltigen Gestirne, hangen 
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einander gegeniiber zwischen Himmel und Erde, ein pechschwarzer 
runder Fleck, umgeben von einer helleuchtenden Strahlenkrone. 

Bei diesem Anblick hielt das Staunen mich gefesselt; ich verlor 
einen groBen Teil der kostbaren Minuten und geriet in Gefahr, den 
Zweck meiner Reise zu vergessen. Ich hatte nach den Beschreibungen, 
die ich dartiber gelesen hatte, wohl erwartet, um die Sonne noch ein 
gewisses, aber ein schwaches und dammerhaftes Licht wahrzunehmen; 
statt dessen sah ich eine helle Strahlenkrone, deren Glanz dicht am 
Rande der Mondscheibe sehr lebhaft war, dann immer mehr abnahm 
und in einer Entfernung von ungefihr dem Durchmesser des Mondes 
verschwand. Nichts derartiges hatte ich vorher vermutet. 


Fig. 70. 


Ich hatte mich indessen von meinem Erstaunen baid erholt und 
legte das Auge nach Wegnahme des dunklen Blendglases wieder ans 
Fernrohr, als eine neue Uberraschung mich erfaBte. Die Strahlenkrone, 
welche die Mondscheibe umgab, war an drei Stellen durch ungeheure 
purpurne Flammen unterbrochen, deren Durchmesser beinahe 2 Minuten 
betrug. Sie schienen still zu stehen und sahen aus wie die von den 
Strahlen der untergehenden Sonne beleuchteten Gipfel der schneeigen 
Alpen. ~Es war nicht méglich, zu unterscheiden, ob diese Flammen 
Wolken :loder Berge: waren. Als ich noch damit beschiftigt war, sie 
naher zu untersuchen, fiel der erste Sonnenstrahl in die dunkle Um- 
gebung hinein; er belebte mit einem Schlage die Natur von neuem, 
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aber mich versetzte er in jene traurige Stimmung, die man empfindet, 
wenn man den Gegenstand seiner heiSen Wiinsche in dem Augenblick 
entschwinden sieht, wo man nahe daran ist, ihn zu erfassen.“ 

Soweit Baily’), seine Schilderung von dem gewaltigen Eindruck 
der Erscheinung wird jeder bestiitigen, der das Gltick hatte, dieses er- 
habene Naturschauspiel genieBen zu diirfen. 

Hier freilich wird uns dieses Gliick nicht zuteil, wir miissen uns 
damit begniigen, einige Abbildungen der Erscheinungen zu betrachten, 
die bei verschiedenen Sonnenfinsternissen beobachtet worden sind. 
Natiirlch ist der tiberwiltigende Hindruck, den die Naturerscheinung 
selbst mit ihrem magischen farbigen Lichte hervorruft, auf Bildern 


Fig. 71. 


auch nicht anniherungsweise wiederzugeben. Ich beginne mit einigen 
von verschiedenen Beobachtern herriihrenden Zeichnungen der gleichen 
Sonnenfinsternis vom 18. Juli 1860. Sie werden sehen, wie die ver- 
schiedenen Beobachter dieselbe Erscheinung in ganz verschiedener 
Weise darstellen, obwohl sie alle geiibte Astronomen waren und durch- 
aus voraussetzungslos an die Beobachtung gingen. Die Zeichnung von 
Secchi (Fig. 2, Taf. II) zeigt neben einigen sehr groBen Protuberanzen 
die Chromosphiare und die Korona mit drei sehr breiten und vier 
schmileren Koronastrahlen, welche in unsymmetrischer Anordnung radial 


1) Siehe A. Secchi, Die Sonne, deutsche Ausgabe, Braunschweig 1872, 8. 283 ff. 
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ausgehen. Ganz anders stellt Tempel (Fig. 63*)) die Erschemung dar, 
die Koronastrahlen haben eine ganz andere Gestalt, und besonders auf- 
fallend ist ein nebelartiges Gebilde in der Form eines elliptischen Ringes. 
Wieder abweichend sind die Zeichnungen von Oom (Fig. 64) und 
Rumker (Fig. 65), und ganz merkwiirdig ist das von Lewis _her- 
rithrende Bild (Fig. 66), welches beinahe wie eine stilisierte Sonnen- 
finsternis anmutet. Daf die Erscheinung sich etwa im Laufe der Be- 
obachtungszeit so geaindert haben kénnte, ist ganz ausgeschlossen, 
wenn auch das Bild der Sonne wahrend der Verfinsterung kleine Ver- 
anderungen erleidet. Besonders trifft dies fiir die Koronastrahlen zu, 


Fig. 72. 


die immer an demjenigen Sonnenrande am deutlichsten erscheinen, der 
am weitesten vom Monde tiberdeckt ist. Dies zeigen zwei Zeichnungen 
derselben Finsternis, die von Plantamour herriihren. Fig. 67a stellt 
den Beginn, Fig. 67b das Ende der Finsternis dar. 

Die Verschiedenheit der von den verschiedenen Beobachtern ge- 
gebenen Zeichnungen zeigt am besten die Schwierigkeit, in der kurzen 
Zeit der Finsternis die Hinzelheiten genau zu beobachten und richtig 
zu zeichnen. Jeder sucht in der kurzen Zeit so viel als méglich fest- 


1) In dieser und einigen der folgenden Figuren erscheinen die Protuberanzen 
dunkel auf der hellen Chromosphire. Dies kommt daher, daf auf den Originalzeich- 
nungen, nach denen unsere Figuren mittelst photographischer Methoden hergestellt 
sind, die Protuberanzen, wie in Fig. 2, Taf. II, in roter Farbe wiedergegeben sind. 


Zeichnungen der Finsternis von 1860. Itt) 


zuhalten, faBt das auf, was ihn am meisten interessiert, und zeichnet 
nachher nach dem Gedichtnis das Erinnerungsbild auf. DaB dieses 
durch subjektive Momente getriibt ist, kann bei der Eile und Erregung, 
in welcher diese Beobachtungen gemacht werden miissen, und bei der 
Zartheit der in Frage kommenden Objekte nicht Wunder nehmen. 


Hier bietet sich der Photographie ein ganz erlesenes Feld der 


Tatigkeit, und ich méchte Ihnen jetzt eine Reihe von photographischen 
Die Wiedergabe dieser 


Aufnahmen von Sonnenfinsternissen zeigen. 
Erscheinungen ist aber auch fiir die Photographie wegen der Licht- 


schwache und zarten Niianzierung eine schwierige Aufgabe, und Sie 
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werden sehen, wie erst in neuerer Zeit wirklich schéne Aufnahmen 
eelungen sind. Das ilteste mir bekannte Lichtbild einer totalen 
Sonnenfinsternis ist eine Daguerreotypie von Busch in Koénigsberg vom 
28. Juli 1851 (Fig. 68). Auf ihr erscheint nur die schmale Chromo- 
sphiire und das innerste Gebiet der Korona. Die auffallend hellen Kin- 
senkungen im Mondrand deuten Stellen besonderer Helligkeit, also 
Protuberanzen an und sind infolge der langen Expositionszeit ent- 
standen, wahrend welcher der Mond seine Stellung zur Chromosphire 
merklich geiindert hat. Nur wenig ausgedehnter erscheint die Korona 


Fig. 74. 


auf den Photographien von Secchi (Fig. 69), aufgenommen am 18. Juli 
1860, und von Whipple (Fig. 70) vom 7. August 1869. Von der 
totalen Sonnenfinsternis am 22. Dezember 1870 geben wir vier photogra- 
phische Wiedergaben, die erste (Fig. 71) nach einer Photographie von 
Willard, die zweite (Fig. 72) nach einer Aufnahme von Brothers. 
Fig. 1 und 2, Taf. III zeigen zwei sehr schéne Photographien der- 
selben Finsternis, die erste von Lord Lindsay in Baikul, die zweite 
von Hennessey und Waterhouse in Dodabetta aufgenommen. Beide 
an verschiedenen Orten gewonnenen Bilder zeigen eine fast absolute 
Ubereinstimmung auch in den feinsten Details. Auf beiden Aufnahmen 
sind ausgedehnte Protuberanzen zu sehen. 


Photographien der linsternisse 14] 


Ein ungewohnliches Aussehen zeigt die Korona auf einem Bilde von 
Kostinsky und Hansky, welches die Finsternis vom 27. Juli 1896 
darstellt (Hig. 73). Sehr sch6n ist die von der Expedition der Hamburger 
Sternwarte in Souk-Ahrao (Algerien) aufgenommene Photographie der 
totalen Sonnenfinsternis vom 30. August 1905 (Fig. 74), in welcher be- 
sonders die sehr fein niianzierten Koronastrahlen bewundernswert sind 

Wegen der sehr verschiedenen Helligkeit der verschiedenen Teile 


5 


der Korona und der Protuberanzen ist es einleuchtend, dab nicht alle 


Fig. 75. 


feinen Details auf einer Photographie gleich gut zam Ausdruck gelangen 
kénnen. Um alle Einzelheiten gut zu erhalten, mu8 man mehrere Auf- 
nahmen mit verschiedenen Expositionszeiten machen. Da die Korona 
von innen nach auf8en an Helligkeit stark abnimmt, so wird sie desto 
ausgedehnter erscheinen, je linger die Hxpositionszeit dauert. Wenn 
die AuBersten lichtschwichsten Stellen noch gut ausexponiert sein sollen, 
miissen die innersten hellsten Teile, und noch mehr die Chromosphiire 
und die Protuberanzen notwendig iiberexponiert sein und kénnen daher 
keine Details zeigen. So geben die Fig. 75 und 76 zwei Aufnahmen 
derselben Finsternis vom 16. April 1893 wieder, die Deslandres in 
Fundium (Senegal) gemacht hat. Die erste kurz exponierte zeigt sehr 
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schén die Chromosphire und einige gewaltige Protuberanzen, wahrend 
die Korona nur in ihrem innersten Teil angedeutet ist, die zweite zeigt 
die iuBeren Teile der Korona mit ihren feinen Strahlen, die innersten 
und mittleren Teile sind total tiberexponiert. Wohl die besten bisher ge- 
lungenen Photographien stellen die Finsternis von 1905 dar und stammen 
von de la Baume Pluvinel. Die eine linger expomerte (Fig. 77) 
zeigt die Korona mit all ihren feinen Hinzelheiten und Helligkeitsabstufungen 
in sehr groBer Ausdehnung, die andere kiirzer exponierte (Fig. 78) zeigt 


c 


Fig. 76. 


die inneren Teile der Korona sehr deutlich und ist besonders durch die 
ganz riesigen Protuberanzen interessant, welche auf ihr zu sehen sind.) 
Um ein Gesamtbild der Erscheinung zu gewinnen, hat Carpenter 
i bei der Finsternis vom 30. August 1905 in Daroca aufgenommene 
Photographien, bei denen die Expositionszeiten zwischen 1/, und 120 
‘Sekunden variierten, zu einer Zeichnung kombiniert; das so entstandene 
cae ; 
Bild (Fig. 79) erimnert auffallend an die Lewissche Zeichnung der 
Finsternis vom 18. Juli 1860 (Fig. 66). 


1) Die sehr verkleinerten Bilder (Fig. 77 und 78) Jassen die Schdnheit der 
Diapositive, die mir Herr de la Baume Pluvinel freundlichst geschenkt hat, 
nur sehr unvollkommen ahnen. 
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Die Unterschiede in der Ausdehnung und dem Aussehen der Korona 
auf den verschiedenen Bildern, die wir betrachtet haben, sind — das 
sieht man auf den ersten Blick — nur zum kleinsten Teile durch Ver- 
anderungen verursacht, die die Korona im Laufe der Zeit erleidet, zum 
groBen Teile sind sie durch die photographische Technik bedingt, und 
so geben unsere Bilder weniger eine Darstellung von dem Aussehen 
der Korona zu verschiedenen Zeiten, als vielmehr einen Beleg fiir die 


Fig. 77. 
Fortschritte der Photographie im Laufe der Jahre. Damit soll aber 
nicht etwa gesagt sei, daB die Korona ein unveranderliches Gebilde 
ist, sondern sie erleidet groBe Anderungen im Laufe der Zeit, auf die 
wir noch naher werden eingehen miissen. 

So lange man noch nicht davon tiberzeugt war, daB der Mond 
keine Atmosphire besitzt, war man in Ubereinstimmung mit Kepler 
geneigt, die Korona nicht der Sonne, sondern der Mondatmosphire zuzu- 
schreiben, und diese Ansicht blieb bis zum Anfang des 19. Jahrhunderts 
herrschend. Von da ab hielt man ziemlich allgemein die Korona fiir 
eine rein optische Erscheinung, die in der Erdatmosphire zustande kommt, 
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und erst seit dem Jahre 1869, in dem die spezifischen spektralen Higen- 
schaften des Koronalichts entdeckt wurden, kam die jetzt unbestrittene 
Erkenntnis zum Durehbruch, daB die Korona der Sonne angehort. 
Bei der ersten wissenschaftlich beobachteten Sonnenfinsternis von 
1842 waren die Protuberanzen sehr auffallend und zogen die Aufmerk- 
samkeit der Forscher auf sich. Von den verschiedensten Seiten wurden 
sie entdeckt und beschrieben, aber man war sich nicht einig dariiber, 


Vig. 78. 


was sie bedeuten. Hrstens wurde die Ansicht vertreten, es seien Berge 
des Mondes, die vom Sonnenlicht irgendwie beleuchtet hell erschienen. 
Andere meinten, daB es Berge auf der Sonne seien, wieder andere hielten 
sie fiir Flammen auf der Sonne, und ein groBer Teil der Beobachter 
glaubte, daB es iiberhaupt keine reellen Erscheinungen seien, sondern 
optische Téuschungen, hervorgebracht in unserer Atmosphire durch 
Beugung, Interferenz oder andere optische Vorginge. Die Entscheidung 
tiber diese Streitfragen wurde bis zu einem gewissen Grade schon bei 
der Sonnenfinsternis von 1851 gebracht. Da beobachtete Struve in 
Monza, daB der Mond bei seinem Voriibergang an der Sonne allmihlich 
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die Protuberanzen verdeckte, daB diese also nicht dem Monde angehéren, 
und noch eingehendere Beobachtungen machte J. Schmidt in Rastenbure 
in OstpreuBen. Ihm gelang es nicht nur, die Hohe einiger Pro- 
tuberanzen zu messen, sondern er stellte auch Gestaltsiinderungen an 
den Protuberanzen wihrend der Sonnenfinsternis fest, so daB er mit 
Sicherheit aussprechen konnte: 

1. Die Protuberanzen sind keine Berge, da sie Gestaltsiinderungen zeigen. 

2. Sie gehéren nicht dem Monde an, da sie mit dem Mond nicht 
weiter wandern, sondern durch 
ihn allmihlich bedeckt werden. 

3. Sie gehéren zur Sonne und 
sind wahrscheinlich leuchtende 
Gasmassen, die sich iihnlich ver- 
halten wie die Wolken in unserer 
Atmosphire. 

Diese Schliisse wurden bei 
der Finsternis des Jahres 1860 
bestiatigt, bei welcher Secchi 
und de la Rue zum ersten Male 
eine Serie von*photographischen 
Aufnahmen wihrend der Totali- 
tat ausfiihrten, welche deutlich 
zeigten, wie die Chromosphire 
und die Protuberanzen beim 
Fortschreiten des Mondes auf 
der einen Seite nach und nach 
bedeckt wurden, auf der an- 
deren Seite immer mehr zum 
Vorschein kamen. Secchi faBt 
das Ergebnis seiner Beobachtungen in folgenden Satzen zusammen: 

1. Die Protuberanzen sind nicht etwa blo8 optische Tauschungen, 
sondern wirkliche, der Sonne zugehérige Gebilde. 

2. Die Protuberanzen sind Anhiufungen einer intensiv leuchtenden 
Materie, deren Strahlen eine starke photographische Wirkung ausiiben. 

3. Manche Protuberanzen schweben iiber der Sonnenoberfliche wie 
die Wolken in unserer Atmosphire. Wenn ihre Gestalt veriinderlich 
ist, so vollzieht sich diese Veriinderung doch so langsam, da man es 
im Laufe von 10 Minuten nicht bemerkt.*) 


Fig. 79. 


1) Das ist im allgemeinen der Fall, aber keineswegs immer. (Vgl. oben die 
Beobachtung yon Schmidt.) 
Pringsheim, Physik der Sonne. 10 
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4. AuBer den isolierten und deutlich sichtbaren Protuberanzen ist 
noch eine Schicht der selben leuchtenden Substanz vorhanden, welche 
die ganze Sonne umhiillt und aus welcher sich die Protuberanzen er- 
heben.*) 

5. Die Anzahl der Protuberanzen ist auBerordentlich groB. Bei 
der Beobachtung der Sonne durch das Fernrohr erscheint sie ringsum 
von einer solechen Menge von Flammen umgeben, daft es dnmmbolich 
ist, ihre Zahl anzugeben. 

6. Die Hohe der Protuberanzen ist sehr bedeutend, besonders wenn 
man noch auf den von dem Mond bedeckten Teil Riicksicht. nimmt. 
Eine von ihnen hatte eine Héhe von mindestens 3 Minuten, was einer 
wirklichen Héhe yon dem Zehnfachen des Erddurchmessers entspricht. 

Wie Sie gesehen haben, sind uns durch die Beobachtung der totalen 
Sonnenfinsternisse gewaltige Gebiete der Sonne bekannt geworden, 

erfiillt von wunderbaren 


3 / Erscheinungen, von denen 

— man friiher keine Ahnung 

— eee! hatte, und da wir wissen, 
= = | welch fruchtbares Hilfs- 
| = © mittel fiir die Beobachtung 

UL der Sonne das Spektroskop 


darstellt, so werden Sie 

Fig. 80. sich denken koénnen, mit 
welcher Sehnsucht man nach Entdeckung der Spektralanalyse die erste 
Sonnenfinsternis erwartete. Es war dies die Finsternis vom 18. August 
1868, welche in verschiedenen Orten Indiens von den Englandern J. Her- 
schel und Tennant, dem Amerikaner Pogson und den Franzosen 
Rayet und Janssen beobachtet wurde. 

Um wahrend der totalen Sonnenfinsternis das Spektrum der Chromo- 
sphare oder einer Protuberanz zu beobachten, geniigt es nicht, das 
Licht der Sonne einfach auf den Spalt eines Spektralapparates fallen 
zu lassen, sondern man mu dafiir sorgen, daB nur solehes Licht zum 
Spalt gelanet, welches von dem zu untersuchenden Objekt, z. B. der 
Protuberanz, ausgegangen ist. Zu diesem Zwecke bedient man sich 
einer Methode, welche zuerst von Lockyer*) zur Untersuchung der Metall- 
spektra im elektrischen Flammenbogen angewendet worden ist. Lockyer 
entwarf mit Hilfe einer Linse das Bild des Flammenbogens auf der 
Ebene des Spektralspaltes (s. Fig. 80). Hierbei fallen auf den Spalt 
nur Strahlen, die von einem engen Streifen des Lichtbogens ausgegangen 


1) Diese Schicht ist die Chromosphiire, 
2) J. N. Lockyer, Phil. Trans. 163, 6839—658, 1873. 


Methode der langen und kurzen Linien. 
Lo} 


sind, und an jeder Stelle 
des Spaltes findet sich nur 
Licht, welches von einer 
bestimmten Stelle ‘oder 
vielmehr einem bestimm- 
ten horizontalen Quer- 
schnitt des Bogens her- 
stammt. Hierbei zeigte 
es sich, daf der Bogen 
an seinen verschiedenen 
Stellen ein verschiedenes 
Spektrum besitzt, in der 
Mitte sind die Spektral- 
linien zahlreicher und 
breiter als am Rande des 
Bogens. Im Spektrum 
sieht man daher Linien 
von verschiedener Linge, 
solehe, welche auf der 
ganzen Hohe des Licht- 
bogens sichtbar sind, lange 
Linien, und kurze Linien, 
die nur der Bogenmitte 
angehoren. Daher heift 
diese Methode auch die 
der langen und kurzen 
Linien. Fig. 81 zeigt 
einen Teil eines solchen 
Spektrums, in welchem 
ein Gemisch von Kalzium 
und Strontium leuchtet. 

Will man nach der 
Loeckyerschen Methode 
der langen und kurzen 
Linien das Spektrum einer 
Protuberanz untersuchen, 
so muB man das Bild 
einer solchen oder einen 
Teil dieses Bildes auf dem 
Spalt entwerfen. Das tut 
man mit Hilfe eines Fern- 
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rohrobjektivs; um ein gentigend groSes Bild der Protuberanz zu erhalten 
und um die Hinstellung auf dasjenige solare Objekt, welches man unter- 
suchen will, méglichst zu erleichtern, verbindet man den Spektralapparat 
fest mit dem Okularende des Fernrohrs, indem man ihn in geeigneter 
Weise abnehmbar montiert. Ein solches, aus Fernrohr und Spektral- 
apparat kombiniertes In- 
strument, das nicht bloB zur 
Spektralanalyse der ein- 
zelnen Gebilde der Sonne, 
sondern ebenso zur Beob- 
achtung aller Sternspektra 
dient, heibt ein Telespek- 
troskop, der an dem 
Fernrohr anzubringende 
Spektralapparat ein Stern- 
spektroskop. IstdasOku- 
lar des Spektroskops be- 
hufs photographischer Auf- 
nahmen des Spektrums 
durch eine Kamera ersetzt, 
so hei®t der Apparat Stern- 
spektrograph. 

Fig. 82 zeigt das Okular- 
ende eines dlteren Tele- 
spektroskops der Stern- 
warte zu Dartmouth und 
darunter das Spektroskop 
allein, in gréBerem Mab- 
stabe abgebildet. Das vom 
Spalt s ausgegangene, aus 

=a ee = = dem Kollimator ¢ austre- 
== : = tende Licht durchlauftjedes 


= ——————— der sechs Prismen des Sys- 
Fig. 82. 


tems p zweimal, indem es 
durch das totalreflektierende Prisma r aus der unteren Etage der Prismen 
in die obere befordert wird. Dann tritt es in das Okularfernrohr ¢ ein 
und wird mit Hilfe eines totalreflektierenden Prismas in das Okular e 
geleitet. Fig. 83 stellt das Sternspektroskop des grofen Refraktors 
der Licksternwarte dar, Fig. 84 den iilteren Sternspektrographen 
des Potsdamer Observatoriums, Fig. 85 endlich das wohl voll- 
kommenste Instrument dieser Art, den Mills-Spektrographen der 


Telespektroskop. 
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Licksternwarte, der zu demselben Refraktor gehdrt wie das Spektroskop 


der Fig. 83. 
Fiir die Beobachtung wahrend einer totalen Sonnenfinsternis kann 


man sich natiirlich dieser grofen, fest aufgestellten Instrumente nicht 
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bedienen, sondern man muB sich mit kleineren, leichter transportablen 
Apparaten begniigen. 

Die spektralanalytische Untersuchung der Protuberanzen wahrend 
der totalen Sonnenfinsternis von 1868 fiihrte alle obengenannten Be- 
obachter zu dem gleichen Hauptresultat, niimlich dem, dab das Spektrum 
der Protuberanzen ein Linienspektrum ist, daB es helle Linien 
auf dunklem Grunde zeigt. Damit war die Frage nach dem Wesen 
der Protuberanzen dahin entschieden, da sie aus leuchtenden Gasen be- 
stehen. Das ausfiihrlichste Protuberanzenspektrum hat damals Rayet*) 
beobachtet und aufgezeichnet (s. Fig. 86). Er fand darin neun helle, 
in der Zeichnung schwarz auf weifem Grunde wiedergegebene Linien, 
von denen fiinf besonders lichtstark und breit waren. Die Linge der 
Linien ist verschieden, ebenso ihre Intensitét in verschiedenen Hohen 
des Spektrums, welche verschiedenen Stellen der Protuberanz entsprechen. 
Die intensivsten Teile der Linien entstammen den dem Sonnenrande am 
meisten benachbarten Stellen der Protuberanz. Die am weitesten nach 
G F b E£ D B Rot hin gelegene 

~ Linie hielt Rayet 

fiir identisch mit 

der Fraunhofer- 

aes schen Linie B,dann 

folet eine gelbe, welche er fiir die Natriumlinie D hielt, eine griine (£), 

zwei weniger intensive Linien ebenfalls im Griinen (6), @ine feine und 

sehr kurze Linie und sodann eine starke, welche von ihm fiir die Linie F’ 

gehalten wurde, endlich eine Linie im Blau, die er fiir G hielt, und da- 

neben eine feinere Linie. J’ ist zweifellos eine Wasserstofflinie (H ;) 

und so konnte er feststellen, daB in der von ihm beobachteten Protuberanz 
Wasserstoff vorhanden war. 

Janssen und Herschel, welche die Protuberanzen ebenfalls beob- 
achteten, konzentrierten ihre Aufmerksamkeit hauptsichlich auf die 
Linie im Rot, welche Rayet fiir B gehalten hatte, und erklarten sie 
fiir identisch mit der Fraunhoferschen Linie C. Es kann keinem 
Zweifel unterliegen, daB Rayet sich in der Geschwindigkeit geirrt 
hatte. Es war in der Tat nicht die Linie B, sondern die Linie C, 
ebenfalls eine Wasserstofflinie (H,); ebenso hatte er die als G be- 
zeichnete Linie verkannt, auch sie ist eine Wasserstofflinie (H,). Es 
sind also schon damals im Protuberanzenspektrum drei- Linien des 
Wasserstoffs beobachtet, wenn auch nicht gleich richtig erkannt wor- 
den. Was die Linie D betrifft, so irrte sich Rayet und mit ihm alle 


1) G. Rayet, Comptes rendus 67, 757—759, 1868; 68, 62—63, 1869. 
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anderen Beobachter auch in ihr, es handelte sich nicht um die Natrium- 
linie, sondern um die ihr sehr naheliegende, damals noch vollkommen 
unbekannte Linie D, des Heliums. 

So geniigten die wenigen Minuten, in denen eine spektralanalytische 
Untersuchung der Protuberanzen méglich war, um mit scheinbar ab- 
soluter Sicherheit festzustellen, daB die Protuberanzen leuchtende Gasmassen 
sind und dab die bei jener Gelegenheit beobachteten Protuberanzen haupt- 
sachlich leuchtenden Wasserstoff enthielten. Hine endlose und nur trage 
fortschleichende Arbeit schien vor den Beobachtern zu legen, wenn sie 
genauere und méglichst zahlreiche Untersuchungen iiber die Spektralana- 
lyse und damit die chemische Beschaffenheit der Protuberanzen und 
der Chromosphiare anstellen wollten. Alle paar Jahre einmal eine Be- 
obachtungsgelegenheit von wenigen kostbaren Minuten, deren Aus- 
nutzung nur durch kostspielige Expeditionen méglich war und durch 
eime einzige, an der Sonne voriiberziehende Wolke illusorisch ge- 
macht werden konnte. Da kann man sich nicht iiber den gewaltigen 
Eindruck wundern, den es auf die wissenschaftliche Welt machte, als 
kurz nach dieser ersten ,spektralanalytischen“ Sonnenfinsternis von 
zwei Forschern gleichzeitig die Mitteilung gemacht wurde, daB es 
ihnen gelungen sei, die Protuberanzen am hellen Tage, ohne Sonnen- 
finsternis zu beobachten. 

Als Janssen wihrend der Sonnenfinsternis am 18. August 1868 
die tiberaus hellen Linien der von ihm beobachteten, sehr lichtstarken 
Protuberanz sah, kam ihm der Gedanke, da8 man das Spektrum der 
-Protuberanzen auch bei hellem Sonnenscheine miisse sehen kénnen und 
er rief aus: ,Je reverral ces lignes la en dehors des éclipses“. Un- 
mittelbar nach der Finsternis konnte er keine Beobachtungen ausfiihren, 
weil sich der Himmel bewélkte, aber schon am nachsten Morgen gelang 
es Janssen in der Tat, als erster eine Protuberanz ohne Sonnenfinsternis 
zu erblicken. Das Prinzip der Methode ist sehr einfach. 

Wir haben schon vorhin die Frage erértert, warum uns die Pro- 
tuberanzen und die tibrigen, bei einer totalen Sonnenfinsternis sicht- 
baren Lichterscheinungen fiir gew6hnlich unsichtbar sind. Die Antwort, 
die wir darauf gegeben haben, laBt sich auch so fassen: Das liegt an 
der Einrichtung unseres Auges. Damit wir zwei benachbarte Objekte 
als ungleich hell empfinden und daher yoneinander unterscheiden kénnen, 
ist nicht eine bestimmte Differenz der Helligkeiten beider erforderlich, 
sondern es kommt auf das Verhaltnis der Helligkeiten an. Bei Tage 
wie bei Nacht ist die Differenz der Helligkeit eines Sterns und des 
benachbarten Himmels die gleiche, nimlich gleich der Helligkeit des 
Sterns selbst, aber das Verhiltnis der beiden Helligkeiten ist ungleich. 
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Denn bei Tage addiert sich zu der Helligkeit des Sterns und zu der 
des Nachthimmels noch die Helligkeit des Tageshimmels hinzu und 
diese ist so grof, daB die Summe der Helligkeit von Stern plus Himmel 
fiir unser Auge von der Helligkeit des Himmels allein absolut nicht 
zu unterscheiden ist. 

Wir wiirden also eine Protuberanz sehen kénnen, wenn wir ein 
Mittel hitten, die Helligkeit des Tageshimmels stark abzuschwachen, 
wihrend die Helligkeit der Protuberanz ungeschwacht bliebe oder 
doch erheblich weniger verringert wiirde. Ein solches Mittel aber bietet 
uns die spektralanalytische Methode von selbst dar. Das Tageslicht 
ist reflektiertes Sonnenlicht, hat also ein kontinuierliches Spektrum, 
durchzogen von den Fraunhoferschen Linien, welche aber fiir das 
Prinzip der Methode nicht in Betracht kommen. Durch einen Spek- 
tralapparat mit einem Prisma wird also dieses Licht in ein Spek- 
trum ausgezogen, dessen Winkelausdehnung von der Dispersion des 
Apparates abhingt. Beleuchte ich den Spalt etwa mit eimer Lichtquelle, 
welche die Wasserstofflinien C und £ zeigen mége, so sehe ich in be- 
stimmtem Winkelabstande voneinander zwei helle Spaltbilder von der- 
jenigen Breite, in welcher mein Apparat ein monochromatisches Spaltbild 
entwirft, ein Bild in der Farbe der roten Linie C, ein griines in der 
Farbe der Linie F. Fiige ich in dem Spektralapparate dem ersten Prisma 
ein zweites gleiches hinzu, so verdoppele ich die Dispersion. Das Licht 
einer Lichtquelle mit kontinuierlichem Spektrum wird daher auf den 
doppelten Raum ausgebreitet wie vorher, die Intensitit an jeder Stelle 
des Spektrums muB auf die Hialfte herabsinken. Anders bei dem 
Linienspektrum. Hier habe ich wieder genau wie vorher zwei Bilder 
des Spaltes, ein rotes und ein griines und beide haben genau die 
gleiche Hohe und die gleiche Breite wie vorher. Daher ist auch bei 
der doppelten Dispersion, abgesehen von Verlusten durch Reflexion 
und Absorption im zweiten Prisma, die Helligkeit der Spektrallinien 
die gleiche wie bei der einfachen Dispersion. Der einzige Unterschied 
gegen vorher ist der, daB der Winkel, um den die beiden Spaltbilder 
auseinanderliegen, jetzt doppelt so grof ist wie im ersten Falle. 

Wir haben es also in der Hand, durch VergréBerung der Dispersion 
die Helligkeit eines kontinuierlichen Spektrums beliebig zu sehwichen, 
wahrend die Helligkeit emes Linienspektrums trotz vermehrter Di- 
spersion im wesentlichen ungeindert bleibt. Das hat freilich eine ge- 
wisse Grenze darin, daB es in Wirklichkeit keine absolut monochro- 
matische Lichtquelle gibt und bei Anwendung sehr groBer Dispersion 
sehen wir, da die fiir monochromatisch gehaltene Lichtquelle in Wirk- 
lichkeit eine groBe Anzahl verschiedener, wenn auch nur wenig von- 
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einander abweichender Wellenliingen enthilt. Wenn die Intensitiitsver- 
teilung unter diesen Wellenliingen eine gleichmiaBige ist, so sehen wir 
dann bei Anwendung sehr groBer Dispersion, daB auch hier die Hellig- 
keit proportional mit dem Wachsen der Dispersion abnimmt. Aber 
bei der Anwendung der spektralanalytischen Methode auf die Unter- 
suchung der Protuberanzen ist diese Grenze der Methode ohne wesent- 
liche Bedeutung. 

Entwerfen wir bei hellem Tage das Bild einer Protuberanz auf 
dem Spalt eines Telespektroskops, so haben wir hier gleichzeitig Licht 
von zwei Lichtquellen, das aus einzelnen monochromatischen Strahlen 
zusammengesetzte Licht der Protuberanz und das dariibergelagerte, in 
der Erdatmosphiire zerstreute Sonnenlicht mit kontinuierlichem Spek- 
trum. Durch Anwendung einer groBen Dispersion kénnen wir letz- 
teres beliebig schwichen, ohne die Helligkeit der Spektrallinien der 
Protuberanz wesentlich zu vermindern und es mu daher méglich sein, 
diese Linien hell auf dem weniger hellen Grunde des kontinuierlichen 
Spektrums zu erblicken. 

Schon im Jahre 1866 hatte Lockyer die Vermutung ausgesprochen, 
da die Protuberanzen als leuchtende Gasmassen ein Linienspektrum 
aussenden miiften und gleichzeitig hat er die eben auseinandergesetzte 
Methode zur Beobachtung der Protuberanzen entwickelt. Er und ebenso 
Huggins bemiihten sich jedoch vergebens, auf diese Weise das Spek- 
trum der Protuberanzen zu sehen. 

Janssen hatte am Tage nach der Sonnenfinsternis vor diesen Beob- 
achtern mehrere Vorteile voraus. Er kannte genau eine Stelle des 
Sonnenrandes, an welcher am vorhergehenden Tage eine besonders 
eroBe Protuberanz sich befunden hatte. Es war daher anzunehmen, 
daf auch am Beobachtungstage an dieser Stelle die Protuberanz noch 
vorhanden sein wiirde. Das war in der Tat der Fall, wenn auch nur 
sparliche Reste des besonders glinzenden Phinomens noch iibrig waren. 
Ferner aber hatte Janssen, und das war der wichtigste Punkt, den 
Vorteil, nicht nur zu wissen, daB die Protuberanzen helle Linien aus- 
senden, sondern auch die Lage dieser Linien im Spektrum genau zu 
kennen. Er setzte seine Beobachtungen tiglich bis zum 4. September 
fort, beobachtete die Gestalt der Protuberanzen und fertigte Zeich- 
nungen an, welche zeigten, mit welcher Geschwindigkeit diese unge- 
heuren Gasmassen haufig ihre Gestalt und Lage dndern. 

Janssens Beobachtungsstation Guntoor in Indien war so abgelegen, 
da8 seine Nachrichten in Europa erst eimtrafen, als schon von anderen 
Expeditionen bekannt gegeben war, da die Protuberanzen in der Tat 
ein Linienspektrum von groBer Intensitat besitzen. Am 20. Oktober 
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1868 gelang es Lockyer auch seinerseits, die Protuberanzen ohne 
Sonnenfinsternis zu beobachten; am 21. Oktober wurde seine Entdeckung 
der Royal Society in London vorgelegt, am 26. Oktober durch Faye’) 
der Pariser Akademie und an dem gleichen Tage wurde auch Janssens 
Bericht der Pariser Akademie mitgeteilt.”) So ereignete sich der merk- 
wiirdige Fall, daf eine epochemachende Entdecknng von zwei Forschern 
unabhangig voneinander gemacht und an dem gleichen Tage an der gleichen 
Stelle verdffentlicht wurde. Die Pariser Akademie lieB zur Hrinnerung 
an dieses denkwiirdige Hreignis eine goldene Medaille pragen, die den 
Sonnengott auf seinem von vier Rossen gezogenen Wagen darstellt und 
die Inschrift tragt: ANALYSE DES PROTUBERANCES SOLAIRES 18 AOUT 1868. 

Ehe wir die weiteren Beobachtungsresultate besprechen, welche 
mit Hilfe dieser fruchtbaren Methode gewonnen worden sind, wollen 
wir eine andere, auferordentlich wichtige Erscheinung behandeln, welche 
bei totalen Sonnenfinsternissen zu beobachten ist. 

So schén die ersten Entdeckungen des Spektrums der Protube- 
ranzen und der Chromosphire waren, so enttaéiuschten sie doch die Astro- 
physiker in einem Punkte. Man hatte erwartet, entsprechend der Kirch- 
hoffschen Theorie fiir die Entstehung der Fraunhoferschen Linien, 
im Spektrum der Sonnenatmosphiire alle diejenigen Linien als helle 
Emissionslinien vorzufinden, welche wir im gewohnlichen Sonnenspek- 
trum als Fraunhofersche Linien beobachten. Statt dessen ergaben die 
ersten Untersuchungen der Protuberanzen und der Chromosphire nur 
einige wenige helle Linien, und anstatt im Linienspektrum der Sonnen- 
atmosphiire alle im Sonnenspektrum nachgewiesenen Elemente wieder- 
zufinden, konnte man nur ein einziges Element, den Wasserstoff, fest- 
stellen. rst bei der Sonnenfinsternis von 1870 klarte sich dieser 
Widerspruch auf. Young hatte auf dem Spalt eines Spektralapparates 
diejenige Stelle des Sonnenrandes entworfen, welche bei Beginn der 
Totalitat zuerst von dem Mondrande bedeckt wurde. Im Momente dieser 
Bedeckung verschwanden die vorher sichtbaren Fraunhoferschen Linien 
und er erblickte das ganze Gesichtsfeld seines Apparates durchzogen 
von sehr zahlreichen hellen Linien, so zahlreich, daB eme Zihlung un- 
moglich erschien, Diese Erscheinung verschwand nach sehr kurzer Zeit 
wieder. Die gleiche Erscheinung kann man unmittelbar vor SchluB der 
Totalitat beobachten, wenn der Mond auf der anderen Seite die Photo- 
sphiire eben noch abblendet und nur die ihr unmittelbar benachbarten 
Teile der Chromosphire freiliBt. 


1) H. Faye, Comptes rendus 67, 840—841, 1868. 
2) J. Janssen, ibid. 638—639. 


Flashspektrum. 


157 


Dieses blitzartig voriibergehende Spektrum, welches man gewoéhnlich 
mit dem englischen Namen Flash-Spektrum (Blitzspektrum) bezeichnet, 


macht in der Tat den Kindruck, als 
‘ob man die Umkehrung der Fraun- 
hoferschen Linien vor sich hiitte, 
als ob alle die Linien, welche im 
gewohnlichen Sonnenspektrum dunkel 
auf hellem Grunde erscheinen, hier 
umgekehrt als helle Linien auf dunk- 
lem Grunde sich darstellten. Wir 
kommen also zu der Anschauung, dab 
die Fraunhoferschen Linien nicht 
in der ganzen, bei der totalen Sonnen- 
finsternis als Chromosphire sich zei- 
genden Sonnenatmosphire entstehen, 
sondern im wesentlichen nur in ihrem 
tiefsten Teile, in einer begrenzten 
Schicht, die man deshalb als um- 
kehrende Schicht bezeichnet. In 
ihr sind alle diejenigen Elemente in 
Gestalt leuchtender Gase vorhanden, 
deren Anwesenheit auf der Sonne 
durch die Fraunhoferschen Linien 
bekundet wird und im Moment, in 
welchem wir das Flashspektrum be- 
obachten kénnen, sehen wir das von 
diesen leuchtenden Gasen ausgehende 
Licht ohne das von der Photosphiare 
ausgesandte weife Licht, wir haben 
also das Emissionsspektrum derjenigen 


leuchtenden Gase vor uns, deren 


Absorptionsspektrum wir als das ge- 
wohnliche Sonnenspektrum zu beob- 
achten pflegen. So gab sich die 
Youngsche Entdeckung des Flash- 
spektrumsals eine der glanzendsten Be- 
stitigungen fiir Kirchhoffs Theorie 
von der Konstitution der Sonne. 
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Aus der Zeitdauer, wihrend welcher das Flashspektrum zu beob- 
achten ist, lat sich ein Schlu8 auf die Ausdehnung der umkehrenden 
Schicht ziehen. Uber diese Zeitdauer allerdings gehen die Angaben 
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der ilteren Beobachter ziemlich weit auseinander. 


Wir geben dariiber eine kleine Tabelle: 


Tabelle 12. 


Zeitdauer des Flashspektrums: 


Nach Young 1870: 2 Sek. 

TS i ic 1870: weniger als *, ,, 

soepyers “15/1: 177, “bis- 2ar 

» Pogson 1872: mehr als 2° , (2ter 
Kontakt) 

a - 5—7 ,, (dter 
Kontakt) 

» stone 1874: eae 


Diese Schiitzungen wiirden einer Ausdehnung 
der umkehrenden Schicht von etwa 0,06 bis 3,5 
Bogensekunden oder zwischen 7,5 und 400 geo- 
graphischen Meilen entsprechen. 

In neuerer Zeit ist es bei totalen Sonnen- 
finsternissen mehrfach gelungen, das Flashspek- 


Fig. 88. 


trum zu photographieren mit Hilfe einer so- 
genannten Prismenkamera. Es ist dies eine 
photographische Kamera, vor deren Objektiv sich 
ein oder mehrere Prismen befinden, also im wesent- 
lichen ein Spektrograph ohne Spalt und Kollimator- 
rohr. Der Spalt ist unnétig, weilin den Momenten, in 
denen das Flashspektrum auftritt, der Mond nur 
einen schmalen, sichelférmigen Streifen der umkehr- 
enden Schicht frei lift. Wir haben also eine 
schmale, sichelférmige Lichtquelle, eine Licht- 
quelle, welche als ein leuchtender, gekriimmter 
Spalt erscheint, der den beleuchteten Spalt des 
gewohnlichen Spektrographen ersetzt. Von dieser 
spaltformigen Lichtquelle erzeugt die Prismen- 
kamera eine Reihe monochromatischer Bilder, es ent- 
steht ei Linienspektrum auf der photographi- 
schen Platte. Die ersten Aufnahmen dieser Art 
gelangen Lockyer 1896. Fig. 87 zeigt eine 


soleche Photographie, welche Evershed wihrend der Sonnenfinsternis 
1898 aufgenommen hat, dabei ist noch ein schmaler Teil der Photosphire 
selbst zur Wirkung gekommen, daher der helle Streifen, der das Bild 
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durchzieht. Fig. 88 stellt eine Aufnahme von Frost bei der Finsternis 
vom 28. Mai 1900 dar. Auf diesen Bildern sieht man, daB die Aus- 
dehnung, in welcher die verschiedenen Linien zu sehen sind, die ,,. Linge“ 
der Linien eine verschiedene ist. Das kann davon herriihren, daB die 
verschiedenen leuchtenden Gase bis zu einer verschiedenen Hohe in der 
Sonnenatmosphiire reichen, oder auch davon, daB die schwicher leuch- 
tenden Linien schon in geringerer Hohe auf eine so geringe Intensitit 
sinken, da sie bei den gegebenen Verhiiltnissen der photographischen 
Aufnahme auf der Platte nicht mehr sichtbar sind. Welche dieser Ur- 
sachen die verschiedene Linge der Linien bedingt, oder vielmehr in welchem 
Grade diese beiden Ursachen mitwirken, dariiber kénnte ein genaueres 
Studium der Photographien Aufschlu8 geben, wenn sie in geniigender 
Zahl und Schirfe zu Gebote stinden. Bei der Sonnenfinsternis von 
1900 hat Deslandres') das Flashspektrum bis zu dem dufersten Ultra- 
violett photographiert, die Wellenlinge der kiirzesten erkennbaren Linie 
war 3066,4. Auffallend hell und viel intensiver als im gewéhnlichen 
Sonnenspektrum zeigen sich hier, wie das auch schon friiher bei den 
Linien weniger kurzer Wellenlinge beobachtet worden ist, die Linien 
von Titan, Vanadium, Chrom und Skandium, wihrend die Hisenlinien 
verhiltnismaBig schwach sind. 

Wenn wir als umkehrende Schicht diejenige Sphare der Sonnen- 
atmosphare bezeichnen, in welcher die groBe Mehrzah] der Linien des 
Flashspektrums erscheint, so kommen wir dazu, ihre Tiefe auf etwa 1”, 
also 700 Kilometer zu schatzen. Wir sehen aber, dai keine scharfe 
Grenze zwischen der umkehrenden Schicht und der Chromosphire besteht, 
sondern daB diese beiden stetig ineinander tibergehen. Demnach kann 
man die umkehrende Schicht als den tiefsten Teil der sichtbaren 
Chromosphire betrachten, und wir wollen daher die ftir die umkehrende 
Schicht, die Chromosphare und die Protuberanzen gefundenen Beobach- 
tungsresultate gemeinschaftlich behandeln. 


1) H. Deslandres, Comptes rendus 141, 409—414, 1905. 
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Die Chromosphare und die Protuberanzen. 


Beobachtungsmethode. Youngs Beobachtungen auf dem Mount 
Sherman. Die 11 Chromosphirenlinien. 1474 K. Youngs Verzeichnis 
der Chromosphirenlinien. Spektrum der Protuberanzen. Ultraviolette 
Chromosphirenlinien. Die Linien des Wasserstoffs. Balmers Formel. 
Serienspektra. Gestalt der Chromosphare und der Protuberanzen. Tan- 
gentialer und radialer Spalt. Huggins’ Methode des breiten Spaltes. 
Ruhende und Eruptions-Protuberanzen. Haufen-, nebelartige und Strahlen- 
Protuberanzen. Formanderung, Bewegungen, GréBe, Hohe und Ver- 
teilung der Protuberanzen. Periodizitiit. Protuberanzen-Photographie. 
Spektroheliograph. Abhiangigkeit der Resultate von der Beobachtungs- 
methode. Farbige und weiBe Protuberanzen.. Kontinuierliches Spek- 
trum in Protuberanzen und in der Chromosphare. 


Die Janssen-Lockyersche Methode zur Beobachtung der Chromo- 
sphire und der Protuberanzen erdffnete fiir die Sonnenforschung eine 
ganz neue Ara, zahlreiche Astronomen wendeten sich ihr sehr bald zu, so 
in Deutschland besonders Zéllner, in Italien Secchi und Respighi, 
in Amerika Young. Man kann fiir ihre Zwecke die gréBten auf Stern- 
warten fest aufgestellten Telespektroskope, wie wir sie in der vorigen 
Vorlesung kennen gelernt haben, beniitzen, jedoch sind in den meisten 
Fallen Instrumente mittlerer GréBe ausreichend und hiiutig vorzuziehen. 
Im allgemeinen kommt es hier weniger auf sehr starke VergréBerung 
als auf groBe Dispersion an. 

Die erste Aufgabe, welche zu lésen war, bestand darin, die Chromo- 
sphire und die Protuberanzen méglichst genau spektralanalytisch zu 
untersuchen und die in diesen Gebilden enthaltenen chemischen Ele- 
mente festzustellen. Zu diesem Zwecke stellt man den Spalt des Spek- 
tralapparates méglichst eng, da die Intensitit des kontinuierlichen 
Spektrums, die méglichst geschwiicht werden soll, mit der Breite des 
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Spaltes zunimmt, die des Linienspektrums, welches man beobachten 
will, aber von der Spaltbreite unabhingig ist. Man entwirft nun das 
Sonnenbild gewohnlich so, daB der Spalt zum Sonnenrande tangential 
steht. In der Figur 89 bedeute RR die Grenze des Bildes des Sonnen- 
randes, R,R, die der Chromosphire, ss den Spalt des Telespek- 
troskops. Rechts davon ist ein Teil des Spektrums (SS) gezeichnet, 
das man unter diesen Umstiinden erblickt, und zwar ein Teil im Rot. 
Eingezeichnet sind blo® die Fraunhoferschen Linien B und C. Der 
obere und untere Teil des Spektrums riihrt von denjenigen Teilen st des 
Spaltes her, auf welche nur das Bild des Himmels, nicht das der Chromo- 
sphare fillt. Diese Teile zeigen wegen der grofen Dispersion ein 
sehr lichtschwaches Sonnenspektrum, in dem die Fraunhoferschen 
Tinien B und C sich von dem nur schwach erleuchteten Grunde dunkel 
abheben. Der mittlere Teil des Spektrums, welcher dem von dem 
Chromosphirenbilde bedeck- 
ten Spaltteil tt entspricht, 
zeigt im allgemeinen das- 
selbe Bild, nur die Linie C 
ist ,umgekehrt“, sie hebt sich 
leuchtend von dem Hinter- 
grunde ab, da die Chromo- 
sphare ein helles Linienspek- 
trum aussendet, in welchem 
Licht der roten Wasserstoff- 
linie C (H,) enthalten ist. Die 
starkeren Chromosphirenlinien lassen sich auf diese Weise unschwer 
finden, schwichere Linien aber sind nur schwer oder gar nicht zu er- 
kennen. Die Feststellung der schwicheren Linien wird desto leichter 
méglich sein, je dunkler der von dem diffusen Himmelslichte her- 
rtihrende Grund ist. Dieser aber wird fiir den gleichen Apparat desto 
lichtschwicher sein, je schwicher das diffuse Sonnenlicht selbst, je geringer 
also die Diffusion des Lichtes in der Atmosphire ist. Diese wiederum 
hingt von der Tiefe und Dichte der von dem Sonnenlichte durchlaufenen 
Schicht der Erdatmosphare ab. Die Bedingungen der Beobachtung 
werden daher auf hohen Bergen sehr viel giinstiger sein als in der 
Tiefebene. Aus diesem Grunde stellte Young im Jahre 1872 auf dem 
Mount Sherman: (2800 m) Beobachtungen an, die die Hauptquelle fiir 
unsere Kenntnis des Chromospharen- und Protuberanzenspektrums bilden. 
Noch giinstiger als auf hohen Bergen sind allerdings die Bedingungen 
der Beleuchtung bei totalen Sonnenfinsternissen, wo man auch noch 


die allerschwichsten Linien erkennen kann. 
Pringsheim, Physik der Sonne. il at 
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Im Chromosphirenspektrum sind stets und an allen Stellen der 
Chromosphiare 11 helle Linien zu beobachten, nimlich folgende: 


Tabelle 13. 


Linien, welche stets im Spektrum der Chromosphire 


vorhanden sind. 


Bezeich- Wellen- | Peers | Bezeich- | Wellen- | icuvont 
nung | lange | || nung | lange | 
| 7065,5 | Helium 4340,7 | Wasserstoff (H;) | 
C | 6563,1 | Wasserstoff (Hz) h 4101,9 Wasserstoff (Ho) 
1B), 5876,0 | Helium | | 3970,2 | Wasserstoff (He) 
1474K | 5316,8 | ? H  — _3968,6 = Kalzium 
F 4861,5 | Wasserstoff (Hs) | K 3933,8 Kalzium 
4471,8 Helium | 


Also sind stets in der Chromosphiire nachzuweisen die 5 im sicht- 
baren Spektrum bekannten Linien des Wasserstoffs H,, H,, H,, Hy, 
H,, 3 Linien des Heliums, von denen die eine (D;), wie wir schon 
besprochen haben, zuerst auf der Sonne entdeckt worden ist und zu 
der Hypothese gefiihrt hat, da sie emem, damals auf der Erde noch 
unbekannten Elemente angehore. Die iibrigen sind dann, als das Helium 
von Ramsay entdeckt worden war, in seinem Spektrum gefunden worden 
und so konnten die schon bekannten Chromosphirenlinien 7065,5 und 
4471,8 als Heliumlinien erkannt werden. Ferner sehen wir die den 
Fraunhoferschen Linien H und K entsprechenden Linien, welche dem 
Kalzium zugeschrieben werden und mit denen wir uns noch werden 
eingehender zu beschaftigen haben, und endlich die sehr helle Linie 
5316,8, welche in der Kirchhoffschen Zeichnung des Sonnenspektrums 
als Fraunhofersche Linie bei dem Teilstrich 1474 der Kirchhoffschen 
Skala zu sehen ist und daher hiufig als 1474 K bezeichnet wird. Diese 
Linie wurde friiher mit einer hellen Linie yon der Wellenlinge 5303,3 
verwechselt, die bei totalen Sonnenfinsternissen im Spektrum der 
Korona sichtbar ist und eimem unbekannten Elemente, dem_,,Koro- 
nium“, zugeschrieben wird. Daher wird auch jetzt noch hiufig diese 
Chromospharenlinie 5316,8 irrtiimlich als Koroniumlinie bezeichnet. 
Bisher ist es nicht gelungen, sie im Spektrum eines irdischen Elementes 
wiederzufinden. 

AuBer diesen Linien, welche stets in dem Spektrum der Chromo- 
sphire zu beobachten sind, kommen stellenweise, Ortlich und zeitlich 


| 
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wechselnd, noch eime groBe Anzahl anderer Linien mehr oder weniger 
hiufig vor. Im allgemeinen wird das Spektrum der Chromosphiire 
desto reicher an Linien, je tiefere Schichten von ihr man untersuchen 
kann, je niher man also mit dem Spalt des Spektralapparats an die Grenze 
der Photosphire im Sonnenbilde heranriickt. Damit wachst aber auch die 
Schwierigkeit der Untersuchung, da das diffuse Sonnenlicht an Inten- 
sitit rasch zunimmt, je mehr sich die beobachtete Himmelsregion der 
Photosphare nahert. AuBerdem ist die Luft stets bewegt, so daB fort- 
dauernd Anderungen ihres optischen Brechungsvermigens  eintreten. 
Daher steht das Sonnenbild niemals absolut ruhig, sondern es schwankt 
stets em wenig hin und her. Steht daher der Spalt zu nahe an dem 
Bilde des Photosphirenrandes, so wird dieses bei seinen Schwankungen 
ab und zu auf den Spalt fallen und durch das auftretende intensive 
Sonnenspektrum die zarten Chromosphirenlinien unkenntlich machen. 
Wenn diese Schwierigkeiten nicht bestiinden, wiirde man auch bei 
hellem Tage mit dem Spalt bis zur umkehrenden Schicht vordringen 
und mit einem Apparat von geniigender Dispersion und Lichtstirke 
das dem Flashspektrum entsprechende helle Linienspektrum beob- 
achten kénnen. Das ist bisher noch nie gelungen, wohl aber kommt 
gelegentlich die eine oder andere, im gewohnlichen Chromosphiren- 
spektrum nicht zu beobachtende Linie auch an hoher gelegenen 
Stellen der Chromosphire vor, manchmal auch eine gréSere Anzahl 
solcher Linien oder ausnahmsweise auch fast alle auf einmal, so daB 
man bei seltenen Gelegenheiten mehrere hundert helle Linien er- 
blicken kann. 

Young hat ein Verzeichnis von Linien aufgestellt, die gelegentlich 
in der Chromosphire zu sehen sind. Die erste Spalte des in Tabelle 14 
wiedergegebenen Verzeichnisses, mit 4 iiberschrieben, gibt die Wellen- 
langen in AE an, diese sind nach den neueren Messungen von Row- 
land gegeniiber den Youngschen Angaben verbessert. Die zweite, mit 
H iiberschriebene Spalte gibt AufschluB tiber die relative Haufigkeit des 
Vorkommens der betreffenden Linien in Prozenten, so da die stets vor- 
kommenden Linien die Zahl 100 haben, die dritte Spalte endlich enthalt 
das Element, welchem die Linie zukommt. Manchmal liegen zwei Linien 
verschiedener Elemente so dicht aneinander, da es ungewib ist, welchem 
der beiden die betreffende Chromosphirenlinie angehdrt. Dann sind beide 
Elemente nebeneinander angegeben. Auch die Angaben dieser Spalte 
sind gegen das urspriingliche Youngsche Verzeichnis nach neueren 
Beobachtungsresultaten vielfach verbessert und ergainzt. Hin * vor der 
Wellenlinge bedeutet, daB die betreffende Linie nicht unter: den 


Fraunhoferschen Linien zu finden ist. 
itil 
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Verzeichnis der Chromosphirenlinien nach Young’). 


x H | Element | a | H | Element | vi H Element 
'#7065,5 | 100| He | 6173,6| 1| 2 || 5655,7, 2) Fe 
("66783 25 He | 6167,8; 4? | 5641,7, 1) Fe 
| 6568,1 100, H(«) 6162.4) 5 Ca | 5638,5' 1] Fe 
| 65163 15) 2 | 6160,9} 1 Na | 56248) 2) Fe, Va 
| 6497,1| 18| Ba || 6154,4/ 1/ Na |i 5615,9| 2] Fe 

6495,2| 2) Fe ll 6149,4/ 6] 2 || 55890) 2] Ca 

| 6462,8! 5) Fe, Ca | 6148,0' 5| Fe ||| 5586,9| 2) Fe 

| 6456,6| 15] ? | 61419} 15] Ba, Fe | 5535,1, 50) Fe 

64512) 1) Ba | 6187,9} 2} Fe | 5528,6 | 40 Mg 

| 6439,3| — | Ca, Cd 61368) 2/ Fe ||| 55198) 15/ Ba 

| 6489,2) 10) ? 61281) 1/| Ni ||| 5507,0' 2! Fe 
RGatTA! Ge | 6122,4| 5) Ca | 5501,7/ 2| Fe 

| 6411,5| 1/2 Il| *6155,0| 3) ? || 5497,7} 2) Fe 

| 6400.2, 4! Fe elgs.o4” 1? li} 6481,1| 2) Ti, Sr, Fe 

| 6393,8, 5/ Fe || *6111,0' 2) Ba | 5477,1; 1| Ni 

6371,6| 5| ? | 6103,5| 2 Fe || 6473,4| 3) 2 

6369,7,  5/| ? 6102,9| 2) Ca || 5463,5/ 1. Fe 
“G30, 0) ele 6102,4/ 2) Fe 5455,8/ 10 Fe 

*6355,4| 1/2 60843) 3/2 | 64471) 10, Fe | 
6351,5| 1] ? 6065,7' 5/ Fe || 5436.3! 5 Zn, Br, Fe | 
6347,3/ 10/ ? | 60423, 1/ Fe 6434,7, 2 Fe 
6337,0| 1/ Fe | 6027.8; 1) Fe 5432.7 | 2 
6335.6) 1) Fe | 6024,3/ 1) Fe | 5429.9 8) Fe, Ti 

| 63182] 1/ Fe, Ca |, 6022,0 1| Mn ||| 5425,4/ 25! Ba, Ti, S | 

| 6302,7; 1! Fe | 6020,3| 3] Fe |} 6419.0; 5] Ti, Mn | 
6301,7; 1| Fe | 5991,6, 15 ? || 54164) 2| Fe, Va | 

| 6247,7| 10] ? 59144) 2) Fe i|| 54133; 4) Mn 

| 6238,6| 10! 2 5896,2| 25) Na | 5411.1 2| Fe, Ni 
6232,8| 5| ?Fe 5890.2; 25 Na | 5410,0| 2/ Cr 

| 6231,0; 2| Fe, Va | 68841; 1) Fe | 5406,0 2 | Fe 

| 6221,5| 1 | ¥5876,0/ 100, He 6404,1| 5) Fe, Ti 

| 62210} 1)? | 8853,9' 8, Ba | 5400.2) 2 Mn, Fe 

| 6219,5/ 3) Fe 67096 1 Fe |] 5397.4) 4) Fe 
62165) 3) Va 56884; 2) Na || 53934) 2) Fe 

| 6215,2| 2| Fe 5684,7/ 5 2? || 58812) 3) Ti 

| 6214.9) 1) ? 5682,9,/ 2 Na | 5371,7| 10| Fe, Ni, Cr 
| 6200,5/ 2/ Fe | 5669,2| 2] ? ||| §370,2, 4) Fe | 
| 6191,8| 10] Fe 6667,7| 1| Fe |) 5367,7 | 1| Fe 

| 6177,0; 1| Ni 5662,8 15| Fe | 53651. 1. Fe 

| 6175,5| 1| Ni 5658,1 | 5809,0 20 Fe, Co 


1) Entnommen aus J. Scheiner, Populare Astrophysik, Leipzig (B. G. Teubner) 
1908, S. 368—370. 
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H | Element | 4 | H| Blement || 4 | 4 | 
Sy A ee 52088 4 Cr 5041,2| 2| 
5858,6| 2| Fe, Va, Co 5208,6| 4) Fe 5081,3| 4 
6346,0| 1) Cr 52062) 4) Cr | 50242) 3 | 
5342,8| 1, Co 5205,9| 1| Yt | *5018,5| 30 
5341,3, 2 Mn, Fe 5204,7| 4) Cr | 5015,9| 30 
5336,9) 5| Ti 5202,5| 4, Fe 4934,2 30 
5330,1| 5| Fe, Ti 5200,4| 2{| Yt 4924.1} 40 
| 68294) 1) Ti 5198,9| 1] Fe 4922.3! 30 
| 5828,7| 3] Fe 5197,8| 15| ? | 4919.8) 20 
53282; 3] Fe 5196,0| 1| ? 49123, 3 
5325,4 | 21 -Ti: Co 51951 Fe, Va | 4900,3) 30 
5321,0| 2] ? 5189,0' 10 Fe, Ca 4883.9 10 
| 6320.2] 2] Fe, La 5188,1/ 1] Fe 48704) 5/| 
| 6316,8| 100! 2) 5186,1| 2) Ti 4861,5 | 100 
| 5813,8) 1| ? 5183,8| 50| Mg | 4855,5| 5 
| 5292,7} 1| Fe 5172,9| 50| Mg | 4848,7| 8 
| 5284,2) 10] ? |; 5169,2| 40| Fe, Ni jj] 48270] 1 
| 52762) 10| Fe, Cr _—'|||_ 5167,6| 20| Mg, Fe ||] 4824,3/ 10 
| 6275,2| 1] Cr | 6165,2| 3] C2 | 4805,3, 3 | 
| 6274,5| 1| 2 | 51582) 4) Ni | 4779,7/ 3 | 
5270,5| 5| Fe, Ca 5153,5| 2) Na, Cu 473£7| 1| 
5269,7| 10) Fe | 5151,0| 1/ Fe, Mn ||| 4713,4| 2 
5266,7| 5| Fe, Co | 5149.2; 2, Na || 4667,5) 3) 
| 5265,0| 3] ? | 5143,0; 2! Fe, Ni, Al |) 4664,2| 2. 
| 5260,5| 1] Ca ||| 5183,9] 1] Fe | 4657,1/ 2 
| 6260,0| 1/2 || 51318; 4! Fe 4629,5| 15 
| 5257,1| 2) Sr ]| 5130,6| 2| Ni? 4629.0, 2 
| 52551} 1] Fe, Cr 6129.5; 1/ Ni || 4621,1) 1 
5249,8/ 3] ? | 5127,5| 1) Fe |; 45901; 1 
| 6247,8| 2] Cr |) 51264; 1] Fe || 4588,4| 2 
| 62400; 312? | §125,2' 1! Fe || 4584.1} 15 
5238,9| 1! Sr 5123,5| 2| Yt, Al? |l| 4676,6| 4) ? 
5237,5| 4/2 6121,8| 1) Fe, Ti || 4572,2| 10) Ti 
5234,8| 10] ? 5120.6, 1/ Ti || 4565,8, 10} Fe | 
5233,1| 1] Fe 5114,4) 3/| ? 4563,9|; 10) Ti 
5299.5 1] Sr 5112,3| 2] ? || 4560.3) 8) Fe 
§227,2| 3) Cr 5107,8| 1| Fe 4558,9| 8 ? 
5226,7| 5 | Ti 5098,8| 1! Fe 45562; 10| Fe, Ti 
5225,1| 2| Cr, Sr 5097,2| 1) Fe ||| 4554,2| 10} Ba | 
5217,6| 2| Fe 5087,6| 2] Fe, Er 4552,7| 1/ Fe, Ti | 
5216,5| 3) Fe 5084,3; 1/ Zn 4549,8| 10| Fe, Ti 
5215,4| 1) Fe 5079,0, 1/| Fe 4540,0, 2/ Ce | 
SQL eh ? 5048,2| 2/| He? 4536,2| 2! Ti, Ca | 
| 5210,6| 1| Ti 5041,8| 2| Ca 4534.2, 5 Fe 


1) Bei Scheiner steht hier noch gemaf der friiheren Auffassung: Koronium, 
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ie! | Element | H | Element | | Element 

4533,4 3 Fe?, Ti,Ca ||} 4408,6 1| Fe, Ca | 4307,9| 3| Ca 
4525,3| 3) Ba, Fe 4404,3/ 1) Fe | 4802,7| 3] Ca, Fe 
4522,9| 3) Fe, Ti 4398,9| 1| Ti, Ce | 4298,5| 1) Ca, Fe 
4514,5| 2) ? 4397,2| 1| ? | 42899, 1) Cr 
4513,9) -t| Fe? 4395,2/ 16 Fe | 4275,0° 2.| Cr, Ca 

| 4506,9| 2) ? 4389,5| 1. Fe 4260.6 2 Fe 
4501,4| 15) Ti 4385,4| 8) Ca, Ce, Fe 4245.5 30] Fe 
44915) 20| Mn 4384,1| 1/| ? — -4236,1 30) Fe 
4490,2| 15| Fe, Mn ||| 4383,7. 1! Fe 4233,8 15| Fe, Ca 

| 4481,7| 5| Fe, Mg 4381,1| 1| 2 | 42269 3) Sr 
4471,8 | 100| He 4379,6 1 Ca | 4215,7 40 Sr 

| 4469,5/ 20| Fe, Ti 4376,1 5 Fe | 4179.5) 1) °2 

| eal)! abl) kes A 4374,8 8 Fe, Er 4167,4 1| Ca 
4443.5| 10) Fe, Ti 4359,8| 1/ Cr | 4101.9 100 H(0) 
4437,2| - 1| Mn?,Fe,He || 4352,4| 3] Cr | 4077,9| 25! Sr?) 
4431.0} 1| Fe | 4340,7/ 100 H(y) ||| 40460, 3, Fe 
4426.6) 2] ? |) 43390) 10), Cr |) 3991 212 

| 4425,6| 2! Ca ||| 4335.8; 2] La || 3971 | 2] Fe 
4419.0, 2] 2? 4324,7| 1| 2 | 3968,6 100 Hie), Ca 
4418,3| 8] Ti ||| 4321,1|. 1| Ti, Fe |) 3938,8/100/ Ca 

| 4415,3° 1| Fe || 4314,5| 1) Ti | | 


Wir sehen also, da in der Chromosphire auBer den schon er- 
wihnten stets anwesenden Hlementen H, He, Ca mehr oder weniger 
hiufig noch Linien der Elemente Mg, Fe, Sr, Ba, Na, Ce, Ti, Ni, Va, 
Mn, Cr, Co, Yt, Zn, La vorkommen. Haufig findet man die Angabe, 
daB die griine Koronalinie stets im Spektrum der Chromosphire zu 
sehen ist, diese Angabe beruht auf der Verwechslung dieser Linie mit 
der Linie 5316,8. In dem obigen Verzeichnis ist der bei der Linie 
3968,6 stehende Vermerk H(«), Ca nicht ganz richtig. Diese Linie ist 
die Linie H des Ca; die Linie H(e) hat die Wellenlinge 3970,2, wird 
aber wegen der groBen Breite der Linie H von dieser gewéhnlich verdeckt. 

Wie wir es schon bei den Fraunhoferschen Linien gesehen haben, 
sind auch im Chromosphirenspektrum von den auf der Sonne vorkommen- 
den Elementen keineswegs alle bekannten Linien zu finden, und wir sehen, 
dafS verschiedene Linien desselben Elementes sehr verschieden hiufig zu 
beobachten sind. So sind von Ca nur die Linien H und K stets vor- 
handen, wihrend andere Linien dieses Elements in verschiedener Hiufig- 
keit vorkommen, wieder andere, darunter einige der im Funken- und 
Bogenspektrum stiirksten Linien, gar nicht vorhanden sind. Ahnliches 
gilt von den anderen Elementen und diese Tatsache kann uns nach 


1) Bei Scheiner steht hier irrtiimlich Ca. 
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dem, was wir bei Besprechung der Fraunhoferschen Linien gesagt 
haben, nicht Wunder nehmen. 

Ferner sehen wir auch hier wie bei den Fraunhoferschen Linien, 
daB keineswegs alle Chromosphiirenlinien mit bekannten Linien irdi- 
scher Hlemente zusammenfallen. Von den mehr als 300 Linien des 
Youngschen Verzeichnisses sind etwa 60 also 20°, gar nicht, viele 
andere nicht mit Sicherheit zu rekognoszieren. Ebensowenig wie bei 
den Fraunhoferschen Linien zwingt uns diese Tatsache hier etwa 
anzunehmen, dafi in der Chromosphiire eine groBe Anzahl auf der Erde 
unbekannter oder gar tiberhaupt nicht vorhandener Elemente zu finden sei. 

Fiir die Spektralanalyse der Protuberanzen dient die gleiche Beob- 
achtungsmethode und sie fiihrt zu denselben Resultaten. Genau die 
gleichen Linien, welche immer in der Chromosphire vorkommen, sind 
auch ausnahmslos in den Protuberanzen zu finden und alle Linien, 
welche in der Chromosphiire mehr oder weniger hiufig beobachtet 
werden, sind auch in den Protuberanzen in annahernd dem gleichen 
Haufigkeitsverhiltnis zu sehen. Die Zahl der in einer Protuberanz 
beobachteten Linien schwankt von den stets vorhandenen 11 Linien 
bis zu vielen Hunderten. Der erste, der Hunderte von hellen Linien 
in einer Protuberanz sah, war Lockyer.*) 

Im Jahre 1891 und 1892 haben Hale’) und Deslandres*) das 
Youngsche Verzeichnis der Chromosphirenlinien durch Photographien 
von Protuberanzenspektren nach der ultravioletten Seite des Spektrums 
bis zur Wellenlinge 3630 ausgedehnt. In einer metallischen Protuberanz 
vom 15. Oktober 1892 fand Hale 74 Linien zwischen den Wellenlingen 
3970 und 3630. In diesem Teile des Spektrums konnten mit Sicherheit 
nur Linien von H, Ca, Mg, He und Fe nachgewiesen werden. 

Die Linien des Wasserstoffs bieten dabei ein besonderes Interesse 
dar, weil hier die Wechselwirkung der Laboratoriumsphysik und der 
Astrophysik, der Theorie und des Experiments in tiberraschender Weise 
zutage tritt. 

Balmer*) hat 1885 die theoretisch auSerordentlich interessante Be- 
merkung gemacht, da’ sich die Wellenlingen der bekannten sichtbaren 
Wasserstofflinien, soweit sie dem sogenannten ersten Linienspektrum 
des H angehéren, durch die einfache Formel darstellen lassen: 

2 


m 
m? — 4 


L=h 


1) J. N. Lockyer, Comptes rendus 70, 1268—1275, 1870. 

2) G.E.Hale, Astronomy and Astrophysics 2 u. 50—51, 1891; 821—822, 1892. 
3) H. Deslandres, Comptes rendus 114, 276—277; 115, 222—225, 1892. 
4) J. J. Balmer, Wied. Ann. 25, 80—87, 1885. 
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Setzt man hier der Reihe nach m=3, m=4 usw. bis m=7 und 
wahlt h = 3646,13, 


so erhalt man mit auBerordentlicher Genauigkeit die Wellenlangen der 
Linien H, bis H, in A-E. Die Gesamtheit der Linien, deren Wellen- 
langen sich durch eine derartige Forme] darstellen lassen, bezeichnen 
wir jetzt als eine Serie. Es lag nun die Annahme nahe, da dem 
Wasserstoff noch andere Linien derselben Serie zukommen, deren 
Wellenlingen man erhalt, wenn man in der Formel fiir m der Reihe 
nach die Zahlen 8, 9, 10 usw. einsetzt. In der Tat hat Huggins’) im 
Spektrum der ,,weiBen“ Sterne 8 Linien gefunden, deren Wellenlangen 
genau den 8 auf H, folgenden Linien dieser Serie entsprechen und die- 
selben Linien haben Cornu”) und Ames?) sodann im Wasserstoffspektrum 
ebenfalls nachgewiesen. Darauf haben Deslandres und Hale die auf 
diese ersten 13 Linien der Serie folgenden 5 Linien in den vorhin er- 
waihnten Protuberanzenphotographien entdeckt und die nachsten 10 Linien 
dieser Serie hat Evershed*) ebenfalls in einer Protuberanz wihrend 
einer totalen Sonnenfinsternis aufgefunden. So sind also jetzt alle 
Linien, deren Wellenlangen unserer Formel entsprechen, fiir Werte 
von m=3 bis m=31 nachgewiesen, die meisten davon in Pro- 
tuberanzen. Fiir m = 31 ergibt sich 2 = 3661,35. Je gréBer die 
Ordnungszahl m wird, desto mehr riicken die Wellenlingen der auf- 
einanderfolgenden Linien der Serie aneinander. Fiir m = oo wiirde 
sich 14 = 3646,13 ergeben. Die Linien hoher Ordnungszahlen liegen 
also so eng aneinander, daB sie mit den bisher benutzten Dispersions- 
apparaten nicht mehr aufgelést werden kénnen und daher den Ein- 
druck eines kontinuierlichen Spektrums machen miissen. Evershed 
hat tatsachlich dieses Kontinuum beobachtet. 

AuBer beim Wasserstoff ist es auch bei einer Reihe anderer 
Elemente gelungen, fiir die Wellenlangen oder in einfacherer Form 
noch fiir die Schwingungszahlen einer groBen Anzahl ihrer Spektral- 
linien einfache, der Balmerschen ahnliche Formeln aufzustellen. Jedoch 
gentigt eine einzige Serie im allgemeinen nicht, um alle Linien eines 
Elements zusammenzufassen. Vielmehr ordnen sich verschiedene Linien 
in verschiedene Serien ein, deren Formeln einander ahnlich sind. Man 
unterscheidet daher im Spektrum solcher Elemente mehrere Serien von 
Linien, die man nach bestimmten Gesichtspunkten in Haupt- und Neben- 


1) W. Huggins, Proc. Roy. Soc. 30, 20, 1880; Phil. Trans. 1880 II, 619 —640. 
2) A. Cornu, Journ. de Phys. (2) 5, 341—354, 1886. 

3) J. S. Ames, Phil. Mag. (5) 30, 48—58, 1890. 

4) J. Evershed, Phil. Trans. A. 381—413, 1901. 
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serien teilt. Betrachten wir z. B. das Natrium. Hier sind alle Linien 
Doppellinien. Fiir die Linienpaare der Hauptserie ergibt sich, daB die 
Schwingungszahlen » durch die Formeln 


nm, =A+ Bm-?+ Cm-* 
nm, = A+ Bm-?+ C1m-* 


dargestellt werden, wenn wir fiir m der Reihe nach die Zahlen 3, 4, 
5 usw. setzen. Htir m—=3 ergeben sich die Schwingungszahlen der 
D-Linien. AuBerdem besitzt das Natrium noch zwei Nebenserien; die 
Linienpaare der ersten Nebenserie werden durch die Schwingungszahlen 


nm, = A, + Bym-? + C,m-* 
Ng = A, t+v+ Bem-?+ Cym-* 


dargestellt. Wiahrend also fiir die Doppellinien der Hauptserie die 
Differenz der Schwingungszahlen n, — n, = (C! — C)m-4, also der 4ten 
Potenz der Ordnungzahl m umgekehrt proportional ist, so ist fiir die 
Doppellinien der Nebenserie die Differenz der Schwingungszahlen 
N. — 2, =v, also konstant. 

Ahnliches gilt fiir einige andere Elemente, jedoch ist die Zahl der 
Elemente, fiir welche wir solche Serien kennen, noch gering und auch 
bei diesen kénnen wir nicht immer alle Linien in den Serien unter- 
bringen. Daf diese Hinteilung der Linien in Serien aber keine zu- 
fallige oder willktirliche ist, ergibt sich aus einer ganzen Anzahl yon 
Beobachtungen, welche zeigen, da® in vieler Beziehung die Linien der 
gleichen Serie ein gleichartiges, die verschiedener Serien ein verschie- 
denes Verhalten zeigen. Der Nachweis der Spektralserien, um den sich 
besonders Kayser und Runge’), Rydberg?) und Deslandres®) ver- 
dient gemacht haben, ist eines der merkwiirdigsten und ratselhaftesten 
Ergebnisse der Spektralanalyse. E. du Bois-Reymond bezeichnete ihn 
in Anlehnung an ein altes Wort Jacobys als eine Antwort, ftir welche 
uns die Frage fehlt. Wir kénnen wohl ahnen, daS die Linien der- 
selben Serie den Schwingungen der gleichen Hmissionszentren im Atom 
ihren Ursprung verdanken, die Versuche aber, fiir den Mechanismus 
dieser Schwingungen eine Vorstellung zu gewinnen, aus der sich die 
Gesetze der Serienlinien herleiten lassen, haben bisher zu keinem be- 
friedigenden Ergebnis gefiihrt. 


1) H. Kayser u. C. Runge, Uber die Spektren der Elemente, Abhdl. 
d. Berl. Akad. d. Wiss., 1888 bis 1892. 

2) J.R. Rydberg, Ztschr. f. Physikal. Chemie 5, 227—232, 1890. 

3) H. Deslandres, Comptes rendus 108, 375-379, 1886; 104, 972—976, 1887. 
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Die Lockyersche Methode ist nicht blo geeignet, um das Spektrum 
der Chromosphire und der Protuberanzen festzustellen, sondern sie kann 
auch dazu dienen, die Ausdehnung und Gestalt dieser Erscheinungen zu 
untersuchen. Fiir die Okularbeobachtung ist die rote H-Linie, die Linie 
€ des Sonnenspektrums, am geeignetsten, welche, wie wir gesehen haben, 
stets im Spektrum dieser Objekte als 
helle Linie vorhanden ist, und daher sind 
die meisten Beobachtungen mit der Linie 
C angestellt worden. Denken wir uns 
den Spalt wieder tangential zum Builde 
des Sonnenrandes gestellt und es mége 
das Bild einer Protuberanz in der in 
Fig. 90 dargestellten Lage auf den Spalt 
fallen. Dann sieht man, wie es in der 
Figur angedeutet ist, im Spektrum tiber 
und unter dem Protuberanzenbilde die 
Linie C dunkel auf hellem Grunde, in der 

Mitte, dort wo das Spektrum des von dem Bilde der Protuberanz ge- 
troffenen Spaltteiles zu sehen ist, sehen wir sie als helle Linie auf dunklem 
Grunde. Die Linge und Lage der hellen Linie im Gesichtsfelde gibt 
uns die Ausdehnung und Lage der entsprechenden Stelle der Pro- 
‘tuberanz. Wir zeichnen die im Spektrum gesehene Linie méglichst in 
der richtigen HelligkeitSverteilung auf, 
denn sie kann an verschiedenen Stellen 
verschieden hell sein, und verstellen 
nun allmahlich das Fernrohr so, daf 
nach und nach alle Stellen der Pro- 
tuberanz auf den Spalt fallen, wie es 
in der Fig. 91 durch die verschiedenen 
Stellungen s,...s, des Spaltes gegen das 
Protuberanzenbild angedeutet ist. Wenn 
wir das in jeder Stellung des Spaltes be- 
obachtete Spektralbild getreulich auf- 
zeichnen, so erhalten wir aus diesen einzelnen mosaikartigen Bestandteilen 
ein Gesamtbild der Protuberanz. Dasselbe Verfahren lift sich auf die 
Chromosphire anwenden, und wenn man den Spalt nach und nach in 
dieser Weise um den ganzen Sonnenrand und seine Umgebung herum- 
fiihrt, so bekommt man ein Bild der ganzen Chromosphiire mit allen 
Protuberanzen. 


Fig. 90. 


Ry, Fig. 91. 


Dasselbe kann man auch in etwas anderer Weise erreichen, indem 
man namlich den Spalt nicht tangential zum Sonnenrande stellt, son- 
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dern radial und ihn sodann um den ganzen Rand des Sonnenbildes ganz 
allmahlich schrittweise herumfiihrt. Bei der radialen Stellung unter 
den in Fig. 92 schematisch skizzierten Bedingungen wiirde sich im 
roten Teile des Spektrums bei den Linien B und C das in der Figur 
dargestellte Bild zeigen. Der unterste Teil des Spektrums, welcher 
dem von dem Photosphirenlicht getroffenen Spaltteil entspricht, wiirde ein 
blendend helles Sonnenspektrum mit dunklen Fraunhoferschen Linien 
zeigen, ein gleichartiges, wenn auch sehr viel weniger intensives Spek- 
trum werden wir in dem Teil des Gesichtsfeldes erblicken, fiir welchen 
der Spalt nur vom diffusen Himmelslicht getroffen wird. In demjenigen 
Bereiche aber, welchen das Spektrum der Chromosphiire und der Pro- 
tuberanz einnimmt, wiirde die Linie C hell auf 
dunklem Grunde erscheinen. 

Ob man nun den Spalt tangential oder radial 
stellt, immer ist es eine miihselige und zeitraubende 
Arbeit, das Bild einer Protuberanz oder gar der 
ganzen Chromosphiare mit allen Protuberanzen zu 
beobachten und aufzuzeichnen. Dieses Geschift 
erfordert eine ganz besonders feine Beobachtungs- 
gabe und groBe Ubung. Man hat auf verschiedene 
Weise versucht, das Verfahren kiirzer und be- 
quemer zu gestalten. Verschiedene Forscher wollten 
diesem Zwecke die bekannte Tatsache dienstbar 
machen, daf im Auge kurze Lichteindriicke noch 
eine kleine Weile nachwirken, wenn das wirkende 


Licht schon erloschen ist. So sehen wir, wenn wir 
im Dunklen ein Stiick gliihender Kohle schnell in Hees 

der Luft herumfiihren, den ganzen von der Kohle durchlaufenen Weg als 
eine kontinuierliche Lichtlinie, und die in kurzen Intervallen sprung- 
weise aufeinanderfoleenden Bilder eines Stroboskops oder Kinemato- 
graphen geben uns den Hindruck eines stetig verlaufenden Vorgangs. 
Auf Grund dieser Tatsachen suchte Janssen’) die von den verschiedenen 
Stellen einer Protuberanz erzeugten Spektralbilder dadurch zu einem 
dauernden Bilde der ganzen Protuberanz im Auge zu vereinigen, daB 
er den geradsichtigen Spektralapparat, durch den er die Protuberanz 
beobachtete, mit groBer Geschwindigkeit um seine Lingsachse rotieren 
lieB, so daB der Spalt in sehr kurzer Zeit das ganze Protuberanzenbild 
durchlief. Zéllner?) und Lockyer hatten die gleiche Idee und suchten 
sie dadurch zu verwirklichen, daB sie das Spektroskop sehr schnell hin- 


1) J. Janssen, Comptes rendus 68, 93—95, 1869. 
2) F. Zéllmer, Pogg. Ann. 138, 32—45, 1869. 
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und heroszillieren lieBen. Alle diese Versuche blieben, hauptsachlich 
wohl wegen der zu geringen Intensitit des Lichteindrucks, erfolglos, 
der yon ihnen angestrebte Zweck aber wurde viel leichter durch eine 
zuerst von Huggins') angewandte Methode erreicht, die tibrigens fast 
gleichzeitig auch von Zéllner vorgeschlagen wurde. Sie besteht ein- 
fach darin, daB man den Spalt nicht so eng wie méglich nimmt, 
sondern so weit wie mdglich, so daB das Bild der ganzen Protuberanz 
oder wenigstens eines grofen Teils von ihr auf den Spalt fallt. 
Huggins benutzte dabei noch bunte Absorptionsgliser, die Lockyer’) 
als unndtig erkannte. Dann sehen wir im Spektrum des diffusen Himmels- 
lichtes die Fraunhoferschen Linien B und OC (s. Fig. 93) breit und 
verschwommen, in der Linie C aber sehen wir das getreue Bild der 
Protuberanz hell auf dunklem Grunde. Es ist dies weiter nichts wie 
ein mit dem Lichte der 
Linie H, entworfenes 
monochromatisches 
Spaltbild, in welchem 
alle diejenigen Stellen 
des Spaltes hell er- 
schemen, welche von 
diesem Lichte erleuch- 
tet werden, das sind 
aber diejenigen, auf 

ey. welche das Bild der 
Protuberanz fallt. Fiir diese Methode ist allerdings, wie man-unmittelbar 
-einsieht, wegen der gréSeren Helligkeit des kontinuierlichen Grundes 
eine bedeutend gréBere Dispersion nétig als fiir die Beobachtung mit 
engem Spalte. 

Die Methode des breiten Spaltes wird seit 1869 hauptsachlich an- 
gewendet, um die Gestalt der Chromosphire und der Protuberauzen fest- 
zustellen und ihre Verinderungen dauernd zu registrieren, wihrend die 
Methode des engen Spaltes besonders zur genauen Untersuchung des 
Spektrums dieser Erscheinungen dient. 

Wir wenden uns jetzt zur Betrachtung der Resultate dieser Unter- 
suchungen, welche wir an der Hand einer Anzahl von Abbildungen 
besprechen wollen, zunichst nach Zeichnungen von Secchi. Die Chromo- 
sphare umgibt die Photosphire in einer Schicht von sehr unregelmiBiger 
Dicke, deren scheinbare Héhe etwa zwischen 10 und 15 Winkelsekunden 
schwankt, was 7000 bis 11000 Kilometern entspricht. Im allgemeinen ist 


1) W. Huggins, Proc. Roy. Soc. 17, 302—303, 1869. 
2) J. N. Lockyer, ibid. 850—356 u. 415—416. 
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ihre Oberfliche eben und ruhig, das Licht nimmt von der Basis nach 
oben an Intensitiit ab, hért aber an ihrem oberen Ende plotzlich auf, so 
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Fig. 94. 


daB eine ziemlich scharfe Grenze gegen den dem benachbarten Himmel 
entsprechenden Teil des Spektralbildes entsteht (s. Fig. 94, 1). 

Haufig jedoch laiuft das Bild der Chromosphire nach auSen in eine 
groBe Anzahl kleiner Strahlen oder unregelmibig gestalteter Gebilde 
aus (Fig. 94, 2) oder sie erscheint auch wie mit Haaren, Borsten oder 
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Grashalmen besetzt (Fig. 94, 3). Letzteres soll nach Secchi besonders 
in der Nahe der Fackeln zu beobachten sein. Diese ,,Grashalme“ er- 
heben sich oft bis zu der doppelten Héhe der normalen Chromosphire. 
Wir kénnen sie als kleine Protuberanzen auffassen, wie denn tiber- 
haupt zwischen den Erscheinungen der Chromosphire und der Pro- 
tuberanzen ein ganz stetiger Ubergang stattfindet. 

Die Protuberanzen teilt man in zwei Klassen ein: die ruhen- 
den und die eruptiven Protuberanzen. Obwohl diese Namen den 
Unterschied des Bewegungszustandes betonen, so ist doch nicht dieser 
als Einteilungsprinzip mafgebend, sondern vielmehr die spektrale Zu- 
sammensetzung. Als ruhende Protuberanzen bezeichnen wir diejenigen, 
welche das normale Protuberanzen- oder Chromosphirenspektrum zeigen, 
die also im wesentlichen aus Wasserstoff bestehen. Daher heifen sie 
auch Wasserstoffprotuberanzen. Die eruptiven Protuberanzen sind solche, 
die aufer den 11 Hauptlinien noch mehr oder weniger andere Linien 
enthalten, dabei kommen, wie wir gesehen haben, wesentlich Metallinien in 
Betracht. Daher werden sie auch metallische Protuberanzen genannt. 
Ihrem Namen entsprechend pflegen die ruhenden Protuberanzen nur lang- 
same Verinderungen des Ortes und der Gestalt zu erleiden, wihrend die 
eruptiven Protuberanzen hiufig, wenn auch nicht immer, sehr heftige 
Bewegungen und sehr schnell wechselnde Formen aufweisen. 

Die Protuberanzen treten in auferordentlich vielen verschiedenen 
Gestalten auf, unter denen Secchi drei Haupttypen unterscheidet, die 
Haufenprotuberanzen, die nebelartigen Protuberanzen und die Strahlen- 
protuberanzen. 

1. Haufenprotuberanzen (Fig. 94, 4) sind haufenférmige Er- 
hebungen der Chromosphiare, deren Hohe sehr verschieden ist. Sie er- 
reichen selten eine Héhe von 40 bis 50 Sekunden (30000—36 000 Kilo- 
meter), meist nur eine solche von 30 Sekunden (22000 Kilometer). 
Wenn sie noch niedriger sind, so erscheinen sie als einfache An- 
schwellungen der Chromosphiire. Uber ihnen sieht man hiufig wolken- 
artige Protuberanzen schweben (Fig. 95, 2), ebenso erscheinen sie hiufig 
als der Ausgangspunkt strahlenfoérmiger Protuberanzen. (Fig. 95, 6, 7, 8.) 

2. Nebelartige Protuberanzen. Sie sind die gewoéhnlichste Form 
aller Protuberanzen und kommen in sehr verschiedenen Gestaltungen 
vor, von denen wir einige in Fig. 94, 5, 6, 8, ferner Fig. 95, 1, 2, 
Fig. 1 und 2, Taf. IV und Fig. 1, 2, und 3, Taf. V wiedergeben. Die 
Figuren der Taf. IV riihren von Zéllner, die iibrigen von Secchi her. 
Secchi hat den verschiedenartigen Gebilden noch besondere Namen ge- 
geben, wie Siulenprotuberanzen, pinienartige Siulenprotuberanzen, rauch- 
artige Protuberanzen, Wolkenprotuberanzen. Die nebelartigen Protube- 
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ranzen erreichen meist sehr bedeutende Héhen, bis zu 2 oder 3 Minuten 
(ca. 87000 bis 130000 Kilometer) und sind, ebenso wie die Haufen- 
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protuberanzen in ihrer groBen Mehrzahl ruhende Protuberanzen mit 
normalem Chromospharenspektrum. 

3. Strahlenprotuberanzen. Sie sind die gewdhnliche Form der 
Eruptionsprotuberanzen, seltene, nur kurz dauernde Erscheinungen von 
groBem Glanze, welche hiaufig heller strahlen als die Chromosphare 
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selbst. Die Entstehung dieser Protuberanzen wird gewohnlich durch 
kleine helle Stellen angekiindigt, die sich in der Chromosphire bilden, 
und aus denen dann mehr oder weniger feine strahlenférmige (Gebilde 
aufsteigen, die sich manchmal langsam, manchmal rapid zu betrichtlichen 
Hodhen erheben. In der 
Regel sind sie an ihrer 
Basis von fadenformiger 
Struktur, und oft breiten 
‘sie sich in der Hohe wolken- 


formig oder nach Art von 
Raketen aus. Hiufig fallen 
ihre einzelnen Zweige dann 
wieder nach unten und 


lésen sich in der Tiefe in 
rauch- oder wolkenartige 
Gebilde auf. Solche Pro- 
tuberanzen sehen wir in 
Fig. 95, 3 bis 8. Besonders 


interessant sind die zu- 


sammengehorigen Figuren 
95,4 und 6 und 7 und 8, wel- 
che zeigen, wie schnell diese Protuberanzen oft ihr Aussehen andern. Auch 
in Fig. 4, 5 und 6 Taf. VI sind solche Strahlenprotuberanzen abgebildet. 
Die in Nr. 4 dargestellte wurde am 1. Juli 1871 um 3" 38™ beobachtet, sie 
erreichte eine Héhe von 25000 Kilometern und war nach etwa 10 Minuten 
) vollstiindig verschwunden. In Fig. 96 sehen 


wir nach einer Zeichnung von Zéllner eine Pro- 
tuberanz vom 1. Juli 1869, welche im Verlauf von 
22 Minuten die gewaltigsten Formverainderungen 
durchlebte. In Fig. 97 ist eine sehr merkwiirdige, 
an demselben Tage beobachtete Protuberanz dar- 
gestellt, welche mit ziingelnder Bewegung, gleich 
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mee einer Flamme zu der ungeheuren Hohe von 
erento 100000 Kilometer aufloderte. Die Figuren der 
Fig. 97. Taf. VII stellen nach Zeichnungen von Vogel und 
Lohse eine am 5. Mirz 1871 beobachtete grofe flammenartige Pro- 
tuberanz dar, die einem michtigen, von starkem Winde angefachten 
Feuer glich. Bemerkenswert sind die grofen Veriinderungen, welche 
die Protuberanz in der Zwischenzeit von 35 Minuten zwischen den beiden 
gezeichneten Momenten erlitten hat. Oft lésen sich die oberen Teile 
solcher Eruptionsprotuberanzen in Wolken auf, die dann als ruhende 
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Wolkenprotuberanzen lingere Zeit von der Chromosphiire losgelést zu 
beobachten sind. Es sind aber auch Fille beobachtet worden, wo diese 
Wolkenprotuberanzen sich in der Héhe ohne Zusammenhang mit der 
Chromosphire gebildet haben. 

Diese verschiedenen Typen der Protuberanzen und ihre Unterarten 
sind keineswegs streng voneinander geschieden, sondern sie gehen 
durch alle méglichen Zwischenstufen in einander iiber. Hiufig nimmt 
auch dieselbe Protuberanz in kurz aufeinander folgenden Zeiten Formen 
an, die zu verschiedenen der erwihnten Arten oder gar Typen gehéren. 

Die gewaltigen Anderungen des Ortes und der Form der Eruptiv- 
protuberanzen gehen so scbnell vor sich, daf& man die Protuberanzen- 
gebilde mit erstaunlicher Geschwindigkeit sich ausbreiten und fort- 
bewegen sieht; 100 und 200 Kilometer pro Sekunde sind nichts Seltenes, 
mitunter kommen aber noch sehr viel gréfere Geschwindigkeiten vor, 
und einzelne Beobachter geben Werte bis zu 800 Kilometer in der Sekunde 
an. Und diese ungeheuren Geschwindigkeiten zeigen sich nicht nur in 
der Aufwirts- und Seitenbewegung, sondern auch in der absteigenden 
Bewegung, und hiaufig ist ihre Gréfe und Richtung ploétzlichen, ganz 
unregelmiBigen Verinderungen unterworfen. So nahm z. B. bei einer 
yon Fényi*) am 15. Juli 1889 beobachteten Protuberanz im Verlauf von 
10 Minuten die Geschwindigkeit des Aufstiegs die Werte von 72, 6, 
65, 24, 154 Kilometern in der Sekunde an, bei einer Protuberanz vom 
6. Oktober 1890 ging sie in der Zeit von 30 Minuten durch die Werte 
33,8, 19:8, 67,6, 72,2,.127,7, 2715,5, 242:3,-121, 57,3 Kilometer pro 
Sekunde hindurch. 

Die Form, Ausdehnung, Hohe und Lebensdauer der Protuberanzen 
ist eine sehr verschiedene, mindestens ebenso verschieden wie bei den 
Sonnenflecken. Man hat mitunter Protuberanzen beobachtet, deren 
GréBe weit iiber die der Erde hinausgeht, so im Jahre 1871 eine Pro- 
tuberanz, die eine Héhe von 4’ 6” besa, das ist also etwa 180000 Kilo- 
meter oder das 14fache des Erddurchmessers.. 

Noch viel gréSer ist haufig die Lingsausdehnung der Protuberanzen, 
sie nehmen oft 4 bis 6° der Sonnenperipherie ein, und Gruppen von 
Protuberanzen erstrecken sich haufig tiber 20° und daritber. So nimmt 
die bei der totalen Sonnenfinsternis vom 30. August 1905 beobachtete, 
in Fig. 78 photographierte Protuberanzengruppe etwa 28° der Peripherie 
ein, sie hat eine Lingsausdehnung von ca. 330000 Kilometern, Hs 
kommt hiaufig vor, dai die von einer Protuberanz eingenommenen 
Gebiete das Volumen der Erdkugel um ein Vielfaches tibertreffen. 

1) J. Fényi, Protub. beob. i. d. Jahren 1888, 1889 u. 1890 am Haynald- 
Observat., Kaloesa 1902. 
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Die Erhebung der Protuberanzen iiber den Rand der Photosphare 
ist im allgemeinen fiir die ruhenden Protuberanzen erheblich gréBer als 
fiir die eruptiven, aber einzelne Eruptionsprotuberanzen erreichen eine 
gréBere Hohe als die héchsten ruhenden Protuberanzen. 

Langley beobachtete am 7. Oktober 1880 eine Protuberanz, deren 
Hohe itiber der Photosphire 13’, also fast die Hialfte des Sonnen- 
durchmessers oder etwa 570000 Kilometer betrug. Im Mittel betragt. 
die Héhe der Protuberanzen etwa 50”, zwei Drittel von ihnen erreichen 
40”, ein Viertel 60”. 

Auch die Dauer der Protuberanzen ist eine sehr verschiedene; 
wihrend die Eruptionsprotuberanzen oft nur wenige Minuten, selten mehr 
als zwei Stunden zu sehen 
sind, bleiben die ruhenden 
oft tage- und wochenlang 
am Leben, wobei sich 
auch ihre Gestalt oft 
stunden- und _ tagelang 
nicht wesentlich dndert. 
Bei den Protuberanzen in 
der Niihe des Aquators ist 
eine lingere Lebensdauer 
nicht festzustellen, weil 
sie infolge der Sonnen- 
rotation selbst bei groBer 
Hohe bald hinter dem 
Sonnenrande verschwin- 
den. In der Nahe der 
Pole aber kann man Pro- 
tuberanzen manchmal wihrend einer ganzen Sonnenumdrehung und 
dariiber, also mehr als 25 Tage hintereinander beobachten. 

Kine genaue Statistik der Protuberanzen wird in Italien auf den 
Sternwarten von Rom und Catania seit 1871 bei méglichst tiglicher 
Beobachtung durchgefiihrt, auch in Meudon bei Paris sind von 1883 
bis 1892 regelmiBbige Beobachtungen gemacht worden. Auferdem 
liegen viele Beobachtungen von Fényi in Ungarn, Sydgreaves und 
Cortie in England, Wolfer in der Schweiz u. A. vor. Aus ihnen folgt, 
da die Protuberanzen nicht wie die Flecken auf bestimmte Zonen be- 
schrinkt sind, sondern daB sie iiberall vom Aquator bis zu den Polen hin 
vorkommen. Sie weisen auf jeder Hemisphiire zwei Maxima der Hiufig- 
keit auf, von denen eines mit dem Maximum der Fleckenhiufigkeit 
nahe tibereinstimmt, wahrend das andere in der Nahe des Pols liegt. 
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Dabei ist jedoch ein auffallender Unterschied zwischen den ruhenden 


pnd den eruptiven Protuberanzen zu beobachten; wahrend jene auf 
.der ganzen Sonnenperipherie vorkommen, sind die eruptiven Protube- 


ranzen auf die Zonen der Flecken beschriinkt. Uberhaupt scheinen sie 
zu den Flecken oder vielleicht noch mehr zu den die Flecken um- 
gebenden Fackeln in naher Beziehung zu stehen. 

In der uns schon aus der zweiten Vorlesung bekannten Fig. 98 
sehen wir das Resultat einer Statistik tiber die Verteilung der Sonnen- 
flecken und der Protuberanzen auf der Sonne dargestellt. Die linke 
Seite zeigt die Verteilung von 1386 in den Jahren 1853—61 von 
Carrington beobachteten Flecken, die rechte Seite die Verteilung von 
2767 im Jahre 1871 von Secchi beobachteten Protuberanzen. Die 
beiden Seiten sind allerdings nicht ganz vergleichbar, weil die linke den 
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Durchschnitt iiber 8 in der Nihe eines Minimums der Sonnentitigkeit 
liegende Jahre darstellt, waihrend die rechte Seite sich auf ein dicht 
am Maximum liegendes Jahr bezieht. Wir sehen, wie in diesem Jahre 
die Protuberanzenzahl in der Nahe des Aquators ein sehr wenig aus- 
gepragtes Minimum besa, dagegen zwei ziemlich scharfe Minima in der 
Nahe der Pole, wihrend in der Nahe des 25. Breitengrades zwei ziem- 
lich flache, in der Nahe des 70. zwei etwas schirfere Maxima lagen. 
An den Polen selbst befinden sich schwache Minima. Die punktierte 
Linie gibt die Zahl der Protuberanzen an, deren Héhe 1° = 43000 Kilo- 
meter tiberstieg. Bei ihnen ist der Verlauf der Kurve ihnlich wie bei 
der Gesamtzahl der Protuberanzen, jedoch sind die Maxima und Minima 
noch ausgepragter. ine anschauliche Darstellung dieser Verhiltnisse, 
wobei auch der im einzelnen von Jahr zu Jahr wechselnde Verlaut der 


Erscheinungen zum Ausdruck kommt, gibt Fig. 99, welche die Ver- 
ys 
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teilung der Flecken, der Fackeln, der Eruptivprotuberanzen und der 
ruhenden Protuberanzen tiber die verschiedenen Breiten der Sonnen- 
oberfliche fiir die Jahre 1881 bis 1883 nach Beobachtungen der italie- 
nischen Sternwarten darstellt. Auch hier ist deutlich die Analogie in 
der Verteilung der Eruptivprotuberanzen und der Sonnenflecken und 
Fackeln zu beobachten, wahrend die ruhenden Protuberanzen ziemlich 
gleichmaiig in allen heliographischen Breiten vorkommen. 

Der innere Zusammenhang zwischen Flecken und Protuberanzen zeigt 
sich auch darin, da die Protuberanzen eine Periodizitét der Haufigkeit 


Fig 100. 


und Ausdehnung zeigen, die mit der Periode der Flecken im wesentlichen 
iibereinstimmt. Wir haben das schon in der dritten Vorlesung erwahnt. 
Allerdings treten kleine Verschiebungen in dem Zeitpunkt der Maxima fiir 
die beiden Erscheinungen auf, welche aber fast ganz verschwinden, wenn 
man sich bei der Ziihlung der Protuberanzen auf die eruptiven beschrankt. 

Wir haben uns bisher nur mit der Okularbeobachtung der Pro- 
tuberanzen beschiftigt, jetzt wollen wir uns zu den photographischen 
Methoden wenden. Wir haben schon gesehen, daf man bei totalen 
Sonnenfinsternissen die Protuberanzen, ebenso wie die anderen bei 
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diesen Gelegenheiten sichtbaren Sonnenphinomene direkt mit einer an 
dem Fernrohr angebrachten Kamera photographieren kann, Als be- 
sonders gelungene Beispiele dieser Art méchte ich Ihnen zwei wihrend 
der totalen Sonnenfinsternis yom 16. April 1893 aufgenommene Bilder 


Fig. 102. 


vorfiihren, das eine (Fig. 100) von Schiaberle, das andere von Barnard 
und Ritchey (Fig. 101), sowie eme am 30. August 1905 von. der 
ee der Hamburger Sternwarte gemachte Aufnahme (Fig, 102). 

Auch bei hellem Tage kann man die Protube- 
ranzen photographieren nach derselben Methode, 
nach welcher man sie mit dem Auge beobachtet, 
nimlich nach. der Methode des weiten Spaltes. Da 
jedoch die photographischen Platten im violetten 
Teile des Spektrums sehr viel empfindlicher sind 
als im roten, so eignet sich hierfiir nicht das 
Licht der C-Linie, welches fiir die meisten photo- 
graphischen Platten ganz unwirksam ist, sondern 
man mu eine der blauen oder violetten Linien des 
Protuberanzenspektrums benutzen. Das erste auf 
diese Weise erhaltene Protuberanzenbild riihrt von 
Young (1874) her. Jedoch sind die Resultate dieser 
Methode wenig befriedigend. Am besten eignen 
sich zur Photographie die Kalziumlinien H und K. 
Interessant ist ein mit diesen Linien yon Hale am 


Pigit0e, 9. Juli gewonnenes Doppelbild einer Eruptionspro 
tuberanz (Fig. 103), die nur wenige Minuten andauerte, Dieselbe Protube- 
ranz wurde 


ein héchst merkwiirdiger und gliicklicher Zufall — fast 
genau gleichzeitig von Fényi in Kalocsa mit dem Telespektroskop im 
Lichte der C-Linie des Wasserstoffs beobachtet, in Fig. 104 ist die 
so erhaltene Zeichnung dargestellt. Trotz des sehr verschiedenen MaB- 
stabes und des Mangels an Details in der Photographie ist die Uber- 


| 
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einstimmung in der Form unverkennbar. Hine andere yon Hale 
am 20. Oktober 1891 gewonnene Protuberanzenphotographie in der 
H- und K-Limie zeigt Fig. 105. In der lichtstiirkeren A-Linie er- 
scheint die Protuberanz ausgedehnter als in der H-Linie, jedoch scheint 
es nicht ganz sicher, ob die Verschiedenheit beider Bilder bloB auf die 
verschiedene Intensitiit der beiden 
Linien zuriickzufiihren ist. 

Wirklich schéne, mit den bei 
totalen Sonnenfinsternissen gewon- 
nenen gleichwertige Photographien 
von Protuberanzen erhielt man erst 
durch Konstruktion eines beson- 
deren Apparates, des Spektro- 
heliographen. Das Prinzip dieses 
Apparates ist genau nachgebildet der urspriinglichen Methode, die Pro- 
tuberanzen nach Beobachtungen mit feinem Spalte zu zeichnen. Wie 
man dort das Bild der Protuberanz allmahlich von Stelle zu Stelle iiber 
den Spalt fiihrt und in jeder Stellung das monochromatische Bild des 
Spaltes, das im Spektralapparat entsteht, aufzeichnet, so daf die zeitlich 
hintereinander gesehenen Spaltbilder in der Zeichnung __ §, 
nebeneinander erscheinen, so laBt man hier das mono- | | | 
chromatische Spaltbild wahrend der ! 
Bewegung des Spaltes tiber das Pro- ¢| | 
tuberanzenbild sich selbst auf einer | 
photographischen Platte aufzeichnen, il 
die ihrerseits in entsprechender Weise : 
gegen das Bild der benutzten Spek- |! 
-trallinie im Spektrum beweet wird. 
Die zeitlich aufeinander folgenden | 
Spaltbilder werden also auf der photo- f 
graphischen Platte raéumlich neben- ae fh j if 
einander zur Wirkung gebracht und os 

Fig. 105 bei der nachfolgenden Entwicklung Fig. 106, 

sichtbar gemacht. Die vorhin erwahnten Versuche, mit Hilfe schnell 
bewegter Spalte dem Auge ein scheinbar dauerndes Bild der ganzen 
Protuberanz zu verschaffen, waren, wie wir gesehen haben, gescheitert. 
Die Zeit, wihrend welcher das Auge nach dem Aufhéren der Be- 
strahlung Lichteindriicke festzuhalten vermag, ist bei der geringen In- 
tensitit der Protuberanzenlinien zu kurz, um die momentanen Licht- 
eindriicke zu einem kontinuierlichen Bilde zu verschmelzen, bei der 
photographischen Platte ist diese Higenschaft bis zur Vollendung 


Fig. 104. 
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gesteigert, indem jeder momentane Lichteindruck auf ihr dauernd seine 
Wirkung behilt. Daher wird bei der Photographie schon bei langsamer 


Fig. 107. 


Bewegung des Spaltes der Erfolg erreicht, der bei der Okularbeob- 
achtung trotz sehr schneller Spaltbewegung vergeblich angestrebt 
worden war. 


| 


| 
i 
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Die Idee zu dieser Methode ist schon alt. Zuerst ist sie wohl von 
Janssen’) 1869 ausgesprochen worden, 1872 hat Braun?) in Kalocsa 
einen Vorschlag zur Ausfiihrung gemacht, der aber nie verwirklicht 
worden ist. Lohse*) hat einen nach dem gleichen Prinzip konstruierten 
Apparat 1885 erfolglos angewendet, er scheint an der Unempfindlich- 
keit der von ihm benutzten photographischen Platten gescheitert zu sein. 

Erst die Bestrebungen von Deslandres*) und Hale®) fiihrten zum 
Ziele, die ersten Bilder dieser Art wurden 1892 von Hale hergestellt, 
wahrend Deslandres gleichzeitig denselben Zweck durch sukzessive 
Aufnahme mit einem gewéhnlichen Spektrographen zu erreichen suchte 


Fig. 108. 


und erst 1893 in den Besitz eines automatisch arbeitenden Spektro- 
heliographen gelangte. 

Der Halesche Spektroheliograph besteht aus einem Spektrographen, 
dessen Kollimator C (Fig. 106) und Kamerarohr AK mit Linsen gleicher 
Brennweite versehen sind und einander parallel stehen. Das von dem 
Kollimatorspalte S, ausgehende Licht tritt aus der Kollimatorlinse 
parallel aus und fallt auf den Spiegel G, dann durch die beiden 
Prismen P, und P, in das Kamerarohr K. Aus dem hier auf der 


1) J. Janssen, L’institut 37 I, 397—398, 1869. 

2) 0. Braun, Astron. Nachr. 80, 33—42, 1873; Pogg. Ann. 148, 475—488, 1873. 

3) O. Lohse, Ztchr. f. Instrkd. 1, 22—25, 1881. 

4) H. Deslandres, Comptes rendus1138, 307—310, 1891; siehe auch Mouchez, 
ibid. 114, 1045, 1892. 

5) G. E. Hale, Astronomy and Astrophysics 11, 407—417, 1892. 
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photographischen Platte J’ entworfenen Spektrum wird dureh einen un- 
mittelbar vor ihr angebrachten, senkrecht zur Ausdehnung des Spek- 


trums verschiebbaren Spalt S, diejenige Spektrallinie isoliert, in deren 


| 
| 


Spektroheliographische Methode. 187 


Lichte die Aufnahme gemacht werden soll. Soll dies z. B. die Linie H 


} 


i 


sein, so stellt man den Spalt so ein, daB gerade die im Protuberanzen- 


Fig. 110. 


spektrum helle H-Linie durch ihn hindurch auf die Platte fallt. Durch 
ein Uhrwerk wird der ganze Apparat seitlich verschoben, der Spalt 8, 
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Fig. 111. 


wandert allmahlich iiber das feststehende Sonnenbild hinweg und gleich- 


zeitig verschiebt sich der Spalt S, vor der feststehenden photographischen 


Fig. 112. 


Platte, so daB die ver- 
schiedenen ‘eile des 
Sonnenbildes nachein- 
ander ihre monochro- 
matischen Bilder, eins 
neben dem andern, in 
stetiger’ Aufeinander- 
folge auf die Platte 
werfen. An Stelle des 
Spiegels G kann man 
auch ein Reflexions- 


gitter benutzen und 


dadurch die Dispersion 
des Apparates bedeu- 
tend steigern. Am ge- 
eignetsten und daher 
am haufigsten angewen- 
det ist fiir das spek- 
troheligraphische Ver- 
fahren das Licht der 
violetten Kalziumlinien 
Hoye EK. BigeslO¢ 
zeigt den Haleschen 


Rumford-Spektroheliographen in Verbindung mit dem grofen Refraktor 
der Yerkes-Sternwarte in Chicago. Zur Photographie der Protuberanzen 
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tut man gut, das allzu helle direkte Sonnenbild auf dem Spalte S, durch 
einen undurchsichtigen Schirm abzublenden, um stérende Wirkungen des 
im Apparate diffus zerstreuten Lichtes auszuschliefen. 

Mit diesem Apparate sind die schénen Protuberanzenbilder der 
Fig. 108, 109, 110 und 111 hergestellt worden. Das letzte stellt 


sh 23m yorm. 


9° 38™ yorm. 


11h5™ yorm. 


Fig. 113. 


mehrere Protuberanzen vom 10. August 1893 dar, das erste eine 
ruhende Protuberanz, die beiden anderen die gleiche Hruptionsprotuberanz 
in einem Zeitintervall von 18 Minuten. Zur Registrierung der schnellen 
Veriinderungen, welche die Protuberanzen oft erleiden, ist diese Methode 
hervorragend geeignet. In Fig. 112 ist eime Protuberanz in vier auf- 
einanderfoleenden Zeitmomenten nach Aufnahmen von Deslandres aus 
dem Jahre 1894 dargestellt. In dem letzten Bilde hat die Protuberanz, 
welche nahe am Pole war, eine enorme Hohe, nahezu ein Drittel des 
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Sonnendurchmessers. Die Intervalle zwischen den Aufnahmen betragen 
2 Stunden 23 Minuten, 43 Minuten und 40 Minuten, die inzwischen 
eingetretenen Veriinderungen der Protuberanz sind so grob, dai zwischen 
dem ersten, dritten und vierten Bilde tiberhaupt keine Ahnlichkeit mehr 
besteht. Ahnliches sehen wir in den Figuren 113 und 114. Sie stellen 


2h 36m nachm 


5h11™ nachm. 


5h 41m nachm. 


Fig. 114 


eine Auswahl aus 20 spektroheliographischen Aufnahmen dar, die 
Evershed') am 18. Februar 1908 auf der Sonnenwarte in Kodaikanal, 
Siid-Indien, von einer schnell veriinderlichen Protuberanz in einem Zeit- 
raum von 91/, Stunden gemacht hat. Wir sehen, wie die Protuberanz 
aus verhaltnismaBig kleinen Anfiingen zu einem gewaltigen, rasch auf- 
steigenden und sich miichtig ausbreitenden Gebilde anwichst, sich yon 


1) J. Evershed, Astrophys. Journ. 28, 79—82, 1908. 


| 
| 
| 


; 


Vergleichende Messungen von Protuberanzen. 


19.1 


der Chromosphire loslést und zu einer hochschwebenden Wolke ent- 
wickelt, die allmihlich wieder schwicher wird, wahrend sich aus einem 
sehr weit ausgedehnten Gebiete der benachbarten Chromosphire neue 
kleinere Protuberanzen erheben. Bei der gleichzeitigen Beobachtung 


-im Telespektroskop konnte eine Verschiebung der Wasserstofflinie C 


nicht wahrgenommen werden. 


Wenn wir die Protuberanzen bei totalen Sonnenfinsternissen mit 
dem Auge beobachten, so wirken sie mit allen in ihrem Spektrum ent- 


haltenen sichtbaren Strahlen, wenn wir sie im Telespektroskop unter- 


-loger Unterschied der Entstehungsweise besteht 


Hin ana- 
zwischen den bei 
totalen Sonnenfinsternissen gewonnenen Protuberanzenphotographien und 
den Produkten des Spektroheliographen. Es entsteht nun die Frage: Macht 
sich diese Differenz der Beobachtungsart auch im Resultate der Beob- 
achtung geltend, und in welcher Weise tritt diese Verschiedenheit zutage? 

Zunachst kann es nicht Wunder nehmen, dab wegen der besseren 
eptischen Bedingungen, welche bei der Sonnenfinsternis obwalten, die 
Protuberanzen bei der Finsternis in gréBerer Ausdehnung sichtbar sind 
als bei hellem Tage im Spektroskop. So wurden wihrend der Finsternis 
yon 1882 einige Protuberanzen von Tacchini in Sohag in Agypten 
beobachtet und gemessen, wihrend gleichzeitig dieselben Protuberanzen 
von Ricco in Palermo, wo die Finsternis nicht zu sehen war, spektro- 
skopisch betrachtet und ausgemessen wurden. Die Resultate sind in 
Tabelle 15 zusammengestellt. 


suchen, so wirkt immer nur eine bestimmte Spektrallinie. 


Tabelle 15. 
Vergleichende Messungen von Protuberanzen. 

Helio- Hiéhe gemessen Basis gemessen 
graphische spektro- wihrend der spektro- wihrend der 
Breite der skopisch in Finsternis skopisch in Finsternis 

Protuberanz Palermo in Sohag Palermo in Sohag | 
| 
ae 
| + 18° (om 180” 100” 180” | 

+ 29 62 162 50 108 

—15 47 180 100 231 

ee 63 180 82 231 


Auch ist 6fter beobachtet worden, daB bei einer totalen Sonnen- 


finsternis mehr Protuberanzen zu sehen waren als gleichzeitig an Orten 
auBerhalb der Finsterniszone mit dem Spektroskop sichtbar waren. 
Das ist héchst wahrscheinlich auBer durch die besseren Sichtbarkeits- 
bedingungen bei der Sonnenfinsternis noch dadurch zu erklaren, dab 
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sich das Licht der verschiedenen Protuberanzen aus sehr verschiedenen 
Spektrallinien zusammensetzt, und da auch bei den ruhenden Protu- 
beranzen das Intensititsverhiltnis der in ihnen enthaltenen 11 Protu- 
beranzenlinien nicht immer das gleiche ist. Das zeigt sich schon durch die 
Farbenverschiedenheit, welche verschiedene Protuberanzen bei der Sonnen- 
finsternis aufweisen. Nicht bei allen wird also die im allgemeinen hellste 
C-Linie, in welcher die Protuberanzenbeobachtungen mit dem Spektro- 
skop fast ausschlieBlich ausgefiihrt werden, in der Tat die hellste sein. 
Daher werden diejenigen Protuberanzen, bei denen die C-Linie ver- 
haltnismaiBig schwach ist, der Beobachtung durch das Spektroskop leicht 
entgehen. 

Eine gute Illustration dieser Verhiltnisse gibt eine von Hale’) ge- 
gebene Skizze der verschiedenen Protuberanzenwiedergaben bei Ge- 
legenheit der totalen Sonnenfinsternis vom 16. April 1893 (Fig. 115). 

1. Der auBerste Kreis stellt eine Skizze der Protuberanzen nach 
der Sonnenfinsternisphotographie von Schaberle in Mina Bronces 
(Chile) dar. 

2. Der folgende Kreis gibt das Bild der gleichzeitigen Beobach- 
tungen von Fényi in Kalocsa am hellen Tage mit dem Spektroskop. 

3. Der niichste Kreis gibt die gleichzeitige Photographie mit dem 
Spektroheliographen von Hale in Chicago. 

4. Der innerste Kreis endlich gibt eine Sonnenfinsternisphotographie 
von Fowler in Fundium (Afrika). Hier ist nur ein Teil der Sonnen- 
umgebung sichtbar. Dies ist jedoch keine gewohnliche Photographie, 
sondern sie ist mit Hilfe der Prismenkamera hergestellt und in der 
Zeichnung ist nur das Bild wiedergegeben, welches von dem Lichte der 
Kalziumlinie A entworfen ist. 

Das Bild 1 ist also ein Bild des gesamten photographisch wirk- 
samen Lichts wibrend der Finsternis, das Bild 4 nur ein Bild der A- 
Linie. Bild 2 und 3 sind Bilder der Linien H, bzw. K bei hellem 
Tageslicht. 

Der Vergleich zwischen den verschiedenen Bildern ergibt auch 
schon bei dem kleinen MaBstabe, bei welchem die feineren Details ver- 
schwinden, merkliche Unterschiede, die zum Teil zweifellos darauf zu- 
riickzufiihren sind, daB die yon verschiedenen Spektrallinien erzeugten 
Bilder derselben Protuberanz in Gestalt und Ausdehnung keineswegs 
immer identisch sind. Auch in anderen Fiillen fand Hale, daB die 
Gestalten der Protuberanzen im Lichte der Wasserstofflinien anders er- 
schienen als in den mit den Kalziumlinien erzeugten Bildern. 


1) G. E. Hale, Astrophys. Journ. 3, 874—387, 1896. 
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Am 21. Mai 1907 wurde dieselbe Protuberanz zufilligerweise genau 
gleichzeitig von Fox") auf dem Yerkes-Observatorium in Chicago spektro- 
hehographisch mit der Linie H des Kalziums aufgenommen und von 
Fényi®), in Kalocsa im Lichte der Wasserstofflinie C beobachtet und 


Fig. 115. 


gezeichnet. Die beiden Bilder zeigen fast keine Spur einer Ahnlichkeit, 
man wiirde sie niemals fiir Bilder des gleichen Objektes halten, auch 
die spektroheliographisch und mit dem Auge ausgefiihrten Héhenbe- 
stimmungen der Protuberanz weisen grofe Differenzen auf. Ricco’) 


1) P. Fox, Astrophys. Journ. 26, 155—156, 1907. 
2) J. Fényi, ibid. 27, 783—79, 1908. 
3) A. Riccd, Comptes rendus 143, 441—444, 1906. 
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hat bei der Sonnenfinsternis vom 30. August 1905 eine Anzahl Pro- 
tuberanzen mit der Prismenkamera aufgenommen, wobei ihr Bild gleich- 
zeitig in einer ganzen Anzahl von Spektrallinien nebeneinander ge- 
wonnen wird. Trotz des kleinen MaBstabes sind sehr deutliche Unter- 
schiede der verschiedenen Bilder zu erkennen. (S. Fig. 116.) In der 
Linie C, die gleichzeitig mit bloBem Auge beobachtet wurde, hatte die 
gréBte der Protuberanzen eine Héhe von 64”, wihrend ihr Bild in der 
ebenfalls dem Wasserstoff angehérenden Linie #' eine Héhe von 71”, 
in der Kalziumlinie K von 79” hatte. 

Dementsprechend waren auch die Farben der mit dem Fernrohr 
direkt gesehenen Protuberanzen an verschiedenen Stellen verschieden, be- 
sonders an den Riindern erschienen sie geradezu irisierend. Der innere 
Teil der Protuberanzen war tiefpurpurrot, der Umfang sehr schén 
veilchenblau von gesittigter Farbe, der Gipfel sehr hell violett, beinahe 
weiB. Auch sonst werden neben tiefroten und rosenroten auch blaue 
und violette Protuberanzen erwiihnt. 

Mehrfach sind auch weiBe Protuberanzen beschrieben worden, zu- 
erst von Tacchini bei der Sonnenfinsternis des Jahres 1883. Daraus, 
dai uns diese Protuberanzen weil erscheinen, brauchen wir aber nicht 
etwa zu folgern, daB sie wie weibleuchtende feste oder fliissige Kérper 
ein kontinuierliches Spektrum aussenden. Denn der Eindruck des 
WeiBen kann uns ja auch durch Zusammenwirken zweier oder mehrerer 
monochromatischer Lichter erweckt werden, und andererseits braucht 
eine Lichtquelle, deren Spektrum kontinuierlich ist, keineswegs weil 
zu sein, sondern dazu gehdrt eine geeignete Verteilung der Helligkeit 
unter die verschiedenen Farben des kontinuierlichen Spektrums. End- 
lich ist der Begriff des WeiBen fiir das Auge ein ziemlich variabler, 
fiir sich betrachtet kénnen wir zwei Lichteindriicke als weif empfinden, 
welche nebeneinandergestellt eine auffallende Farbenverschiedenheit 
zeigen. So erscheint uns ein Stiick weifes Papier bei Tageslicht und 
bei Lampenlicht wei8. Wenn wir aber ein von Tageslicht und ein von 
Lampenlicht beleuchtetes weifes Papier gleichzeitig betrachten, er- 
scheint uns das eine blaulich, das andere deutlich rot. Bei schwachen 
Lichteindriicken sind wir haufig geneigt, den hellsten als weiB zu empfinden. 

In der Tat scheint die spektrale Zusammensetzung des Lichts bei 
verschiedenen weiSen Protuberanzen sehr verschieden zu sein. Manche 
von ihnen erscheinen bei der totalen Sonnenfinsternis wohl nur deshalb 
wei, weil bei ihnen die Hauptintensitét des sichtbaren Lichtes in den 
violetten H- und K-Linien liegt, fiir welche die Farbenempfindung des 
Auges sehr gering ist, zamal wenn es lingere Zeit im Dunklen gewesen, 
also ,dunkeladaptiert“ ist. 
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Aber es gibt auch weife Protuberanzen, welche aufer den hellen 
Gaslinien noch ein mehr oder weniger helles kontinuierliches Spektrum 
aussenden. Solche Beobachtungen sind mehrfach bei Sonnenfinster- 
nissen gemacht worden, so 1886 von Pickering’), 1900 von Tacchini 
und Riccd*) und besonders 1905 von dem letztgenannten Forscher. 
Seine mit der Prismenkamera aufgenommenen Photographien, von denen 
eine in Fig. 116 als Negativ wiedergegeben ist, zeigen ganz deutlich 
an eimigen Protuberanzen ein kontinuierliches Spektrum. Hin solches 
fand Riced und ebenso Deslandres auch in der Chromosphire an der 
Basis der Protuberanzen. 

Bei derselben Finsternis 1905 haben Deslandres*) und Blum‘) 
Protuberanzenphotographien mit Hilfe von besonders praparierten F'arben- 


[ 
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Fig. 116. 


filtern hergestellt, welche das Licht der hellen Protuberanzenlinien ab- 
sorbierten und nur das dazwischenliegende kontinuierliche Spektrum 
hindurchlieBen. Bei mehreren weifen Protuberanzen wurde so das 
Vorhandensein eines kontinuierlichen Spektrums nachgewiesen. Ricco 
fand fiir dieselben Protuberanzen mit anderen Apparaten analoge 
Resultate. 

Schon im Jabre 1872 hatte Young im Spektrum einer am hellen 
Tage beobachteten Hruptionsprotuberanz stellenweise neben den hellen 


1) W. H. Pickering, Annals Harv. Coll. Observ. 18, Nr. 5, 85—111, 1888. 

2) A. Riccd, Comptes rendus 148, 441—444, 1906. 

3) H. Deslandres, Comptes rendus 142, 141—146 und 1009—1114, 1906. 

4) H. Deslandres und G. Blum, Comptes rendus 142, 817—819, 1906. 
ese 
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Emissionslinien ein kontinuierliches Spektrum gefunden (vgl. Fig. 117), 
und Hale und Deslandres haben auf Spektralphotographien gelegent- 
lich das Gleiche nachweisen kénnen. Ob diese Protuberanzen weibe 
waren, laBt sich allerdings nicht feststellen, da man ihre Farbe ja nur 
bei einer totalen Sonnenfinsternis erkennen kann. Die Frage nach der 
Haufigkeit und ganz besonders nach der Entstehungsart kontinuierlicher 
Spektra in den Protuberanzen und der Chromosphire ist von groBem 
Interesse und eines eingehenden Studiums wert. 
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Besondere Erscheinungen im Spektrum der Chromosphire, Protuberanzen 
und Sonnenflecken. 


Verzerrungenund Verschiebungen der Protuberanzenlinien. Doppler- 
sches Prinzip. Akustischer und optischer Dopplereffekt. Berechnung 
der Geschwindigkeit bewegter Lichtquellen. Radiale Geschwindigkeiten 
in Protuberanzen und Chromosphire. Photographische Beobachtung der 
Linienverschiebungen. Verbreiterung der Spektrallinien und ihre Ur- 
sachen. Doppelte Umkehrung. Selbstumkehr. Spektrum der Sonnenflecke. 
Bandenspektra in Sonnenflecken. Spektrum des Sonnenrandes. Linien- 
verschiebungen in der Nahe von Sonnenflecken. Hisenlinien im Flecken- 
spektrum. Lockyers Dissoziationshypothese. Anschauungen der Elek- 
tronentheorie. Lenards Beobachtungen. Dopplereffekt an Kanalstrahlen. 
Elektrische Hypothese iiber die Ursache der Protuberanzenbewegungen. 


In der vorigen Vorlesung haben wir gesehen, da die Beobach- 
tungen der Eruptivprotuberanzen ganz auBerordentlich groBe Geschwin- 
digkeiten dieser Erscheinungen ergeben haben. Diese ungeheuren 
Geschwindigkeiten sind von jeher der Gegenstand groBer Verwunderung 
gewesen, so spricht Roscoe von der ,,beinahe unglaublichen Heftigkeit, 
mit welcher die Bewegungen in der Sonnenatmosphire auftreten“. Es 
lag die Frage nahe, ob wirklich die leuchtenden Gasmassen selbst so 
schnelle Bewegungen ausfiihren, oder ob wir es nicht blo8 mit einer 
Lichterscheinung zu tun haben, die sich in ruhenden oder langsamer 
beweeten Gasen mit dieser groBen Geschwindigkeit fortpflanzt. Man 
kénnte etwa annehmen, daf es sich um Entziindungen schon vorher 
vorhandener brennbarer Gasgemische handle, und da diese Entziindung 
und die sie begleitende Lichterschemung mit groker Geschwindigkeit 
von einer Stelle zur andern explosionsartig fortschreite. Oder es 
kénnten auch elektrische Lichterscheinungen sein, bei denen die elek- 
trische Hrregung sich sehr schnell im Raume fortpflanzt, wihrend die 
den Raum erfiillenden Gase, von denen das elektrisch erregte Licht aus- 
geht, selbst sich in Ruhe befinden. 
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Aber alle diese Erklarungsversuche muften verlassen werden infolge 
einer sehr merkwiirdigen, zuerst von Lockyer’) im Spektrum der Protu- 
beranzen beobachteten Erscheinung. Mitunter namlich zeigen die mit 
Hilfe der Methode des engen Spaltes betrachteten Protuberanzenspektra 
eigentiimliche Kriimmungen, Verzerrungen und Verschiebungen der hellen 
Linien. So sehen wir in Fig. 117 einen Teil des Spektrums einer Pro- 
tuberanz in der Nihe der Wasserstofflinie /’(H,). Diese Protuberanz 
wurde von Young am 3. August 1872 auf dem Mount Sherman beob- 
achtet und ihr Spektrum gezeichnet; an dem oberen Rande der Zeich- 
nung ist die Kirchhoffsche Skala eingetragen. Die Linie F’ bei 208 
der Skala war von lebhaftem Glanze, sie zeigte sehr auffallende Ver- 
zerrungen und Verbreiterungen. Diese sind am starksten an zwei Stellen, 
an denen das Spektrum von den hellen kontinuierlichen Streifen durch- 
zogen ist, von denen wir schon in der vorigen Vorlesung gesprochen 


haben. Die Linie bei 212,2 der Skala ist ebenfalls verzerrt, aber in 
anderer Weise wie die. Linie /. Die iibrigen auf der Zeichnung sicht- 
baren hellen Linien sind gerade und zeigen keine Verschiebung gegen 
die entsprechenden Fraunhoferschen Linien. Young gibt an, da die 
Linien des Wasserstoffs stark verzerrt waren, die des Magnesiums und 
Natriums nur schwach, wiahrend die Linien des Bariums und des 
Koroniums — in Wirklichkeit war dies die Chromosphiarenlinie 1474 kK — 
ihr gewohnliches Aussehen zeigten. 

Wie sind nun diese Linienverzerrungen zu erkliiren? Schon lange ehe 
Lockyer seine Beobachtung machte, war eine soleche Erklirung gegeben 
durch das Dopplersche Prinzip, welches Doppler schon 1842 aus- 
gesprochen hatte und welches ganz allgemein fiir alle Arten von Wellen- 
bewegungen gilt, Lichtwellen, Schallwellen, elektrische Wellen usw: 
Das Dopplersche Prinzip sagt aus, daf uns die Schwingungszahl einer 


1) J. N. Lockyer, Proc. Roy. Soc. 17, 350—356, 1869. 
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Wellenbewegung veriindert erscheint, wenn die Schwingungsquelle sich 
relativ zum Beobachter verschiebt. Nihert sich die Schwingungsquelle 
dem Beobachter, so erscheint die Schwingungszahl vergréfert, entfernt 
sie sich von ihm, so erscheint die Schwingungszahl verringert. Das 
ist sehr leicht einzusehen. Die fiir unsere Wahrnehmung mafgebende 
Schwingungszahl ist die Anzahl der Schwingungen, die wihrend einer 


Sekunde in unseren Empfangsapparat fiallt, fiir 
den Schall also in unser Ohr, fiir das Licht in 
unser Auge. Wenn die Licht- oder Schallquelle 
stillsteht und wir laufen auf sie zu, so ist klar, 
daB wir jetzt in jeder Sekunde mehr Wellen in 
das Auge oder Ohr bekommen, als wenn wir 


| 


ebenfalls stillstehen. Von zwei nacheinander aus 
der Schwingungsquelle austretenden Wellen hat 


daher die zweite einen kiirzeren Weg zu durch- 
laufen, ehe sie den Beobachter antrifft, als die 
erste, die Zwischenzeit zwischen den Momenten 
des Abgangs der beiden Wellen von der Quelle, 
die wirkliche Schwingungsdauer, wird also linger 
sein als die scheinbare Schwingungsdauer, die 
Zwischenzeit zwischen den Momenten der An- 
kunft beider Wellen beim Beobachter. Wenn 
der Beobachter sich von der Schwingungsquelle 
entfernt, tritt die entgegengesetzte Wirkung ein, 
und eine analoge Verinderung der Schwingungs- 
dauer mu8 entstehen, wenn der Beobachter still- 
steht und die Schwingungsquelle sich bewegt. 
Fiir die nach dem Dopplerschen Prinzip zu 
beobachtende Wirkung kommt nur die Bewegung 
der Schall- oder Lichtquelle in Richtung auf 
den Beobachter zu oder von ihm weg in Be- 
tracht oder wie man kurz zu sagen pflegt, die 


Bewegung in radialer Richtung, eine tangen- eer 
tiale Bewegung, senkrecht zur Gesichtslinie, ist ohne jeden HinfluB. 
Bei der Schallbewegung ist die Schwingungsdauer maBgebend fiir 
die Tonhéhe. Sendet also die Schallquelle een bestimmten Ton aus, 
so wird uns dieser héher oder tiefer erseheinen, je nachdem sich die 
Schallquelle auf den Beobachter zu- oder yon ihm fortbewegt. Das 
laBt sich sehr leicht demonstrieren. Wir haben hier (Fig. 118) einen 
von Mach angegebenen Apparat, an dem ein langes Metallrohr in seiner 
vertikalen Ebene durch eine Kurbel AK um eine horizontale, durch die 
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Mitte des Rohrs gehende Achse drehbar angebracht ist. Das eine Ende 
des Rohrs tragt eine Pfeife P,, welche durch ein Geblase angeblasen 
wird, die Luft wird bei a zugefiihrt und durch das Rohr der Pfeife 
zugeleitet. Der andere Arm des Rohrs dient bei unserem Versuch nur 
als Gegengewicht. Wir blasen die Pfeife an, wahrend sie sich in Ruhe 
befindet, Sie héren einen deutlichen Ton von bestimmter konstanter 
Tonhohe. Jetzt wird die Kurbel gedreht, die Pfeife geht mit ziemlich 
eroBer Geschwindigkeit im Kreise herum. Immer wenn sie ihre héchste 
Stelle passiert, hat sie die gréfte radiale Geschwindigkeit in Richtung 
auf Sie zu, an ihrer tiefsten Stelle die gréBte Geschwindigkeit in Rich- 
tung von Ihnen fort. In den beiden mittleren Stellungen, in denen 
die Bewegung der Pfeife vertikal abwirts bzw. aufwirts gerichtet ist, 
hat sie relativ zu Ihnen keine radiale, sondern nur eine tangentiale 
Geschwindigkeit. Dementsprechend héren Sie ein fortwihrendes perio- 
disches An- und Absteigen des Tones so lange, als die Drehung des 
Apparates fortdauert. Vielleicht noch deutlicher, jedenfalls schon bei 
kleinerer Umdrehungsgeschwindigkeit bemerkbar wird diese Wirkung 
des Dopplerschen Prinzips, wenn wir gleichzeitig die zweite am andern 
Ende des Rohrs angebrachte Pfeife P, zum Tonen bringen. Diese ist 
mit der ersten vollstindig unisono gestimmt, bei ruhendem Apparat 
héren Sie nur einen Ton von beiden Pfeifen. Wenn der Apparat 
rotiert, verstimmen sich scheinbar die beiden Pfeifen gegeneinander, sie 
werden abwechselnd héher und tiefer, was man sehr deutlich an den 
zwischen den beiden Ténen entstehenden ,Schwebungen“ hért, die sich 
als periodische Intensititsschwankungen bemerkbar machen. 

Eine akustische Wirkung des Dopplerschen Prinzips hat man 
haufig auf der Hisenbahn zu beobachten Gelegenheit, wenn eine pfeifende 
Lokomotive an uns vorbeifahrt. So lange sie sich uns nihert, erscheint 
der Ton der Dampfpfeife héher, im Moment, wo die Lokomotive an 
uns vorbeifahrt, schlagt er um und bleibt tiefer als vorher, wenn sich 
die Lokomotive von uns entfernt. Hine interessante doppelte Doppler- 
wirkung konnte Richarz') am Brenner beobachten, als er gleichzeitig 
den Ton einer auf ihn zukommenden Lokomotive und das Echo dieses 
Tones von einer hinter ihr liegenden Bergwand hérte. Da die Loko- 
motive sich von der Bergwand entfernte, so war der Ton des Echos 
tiefer als der wahre Ton der Pfeife, der direkte Ton war fiir den Be- 
obachter, auf den die Lokomotive zufuhr, héher als der wahre, so daB 
eine deutlich hérbare Tondifferenz zwischen direktem Ton und Echo 
von mindestens einem halben Ton entstand. 


1) F. Richarz, Naturw. Rdsch. 15, 59, 1900. 
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Wie wir wissen, ist diejenige Eigenschaft des Lichtes, welche der 
Tonhdhe beim Schalle entspricht, die Farbe. Die verschiedenen Farben 
des Spektrums unterscheiden sich durch ihre Wellenliinge, oder was 
dasselbe sagt, durch ihre Schwingungsdauer. Daher werden sich die 
Farben einer homogenen Lichtquelle nach dem Dopplerschen Prinzip 
aindern, wenn die Lichtquelle sich mit geniigender Geschwindigkeit in 
radialer Richtung gegen den Beobachter bewegt. Wenn wir eine schnell 
bewegte Lichtquelle, die ein Linienspektrum aussendet, mit dem Spektral- 
apparat betrachten, so werden die Spektrallinien nach dem violetten 
Ende hin verschoben erscheinen, wenn die Lichtquelle sich dem Beob 
achter nahert, sie werden nach dem roten Ende des Spektrums hin ver- 
schoben erschemen, wenn die Lichtquelle sich vom Beobachter entfernt. 
Denn ebenso wie das Auge die Farbe eines Spektrallichts nach der An- 
zahl von Wellen taxiert, die es wihrend einer Sekunde erreichen, nicht 
nach der Anzahl von Wellen, die in einer Sekunde von der Licht- 
quelle ausgegangen sind, ebenso ist fiir die Ablenkung eines Licht- 
strahls im dispergierenden Apparat, z. B. dem Prisma oder Gitter, 
nicht das Tempo mafgebend, in welchem die Lichtquelle die Licht- 
schwingungen aussendet, sondern nur das Tempo, in welchem die 
Schwingungen den Apparat treffen. 

Es ist nun leicht, nach dem Dopplerschen Prinzip aus der Ge- 
schwindigkeit der Lichtquelle die Veriinderung der scheinbaren Wellen- 
linge zahlenmiBig zu berechnen. Sei die Schwingungsdauer des 
betrachteten monochromatischen Lichtes +, die Geschwindigkeit, mit 
welcher sich die Lichtquelle dem Beobachter nihert, also die radiale 
Geschwindigkeit v, die Fortpflanzungsgeschwindigkeit des Lichtes sei c. 
In einem bestimmten Momente treffe bei dem Beobachter eine bestimmte 
Phase der Schwingung ein, z. B. ein Wellenberg, um die Analogie mit 
den Wasserwellen im Sprachgebrauche festzuhalten. Der niachste an- 
kommende Wellenberg ist um die Zeit einer Schwingungsdauer, also 
um t Sekunden spiter von der Lichtquelle ausgegangen als der erste. 
Die Lichtquelle bewegt sich mit der Geschwindigkeit v auf den Beob- 
achter zu, d. h. sie legt in 1 Sekunde einen Weg von v Lingenein- 
heiten, sagen wir von v Kilometern zuriick, also in der Zeit + Sekunden 
den Weg vt. Der zweite Wellenberg erreicht also den Beobachter 
schon, nachdem er einen um vt Kilometer kiirzeren Weg zuriickgelegt 
hat als sein Vorginger. Jeder der beiden Wellenberge pflanzt sich 
mit Lichtgeschwindigkeit fort, legt also c Kilometer in einer Sekunde, 


oder 1 Kilometer in - Sekunden zuriick. Der Weg vr also, den der 


zweite Wellenberg gegeniiber dem ersten spart, wird in Sekunden 
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durchlaufen. Der zweite gewinnt also gegen den ersten die Zeit von 
= Sekunden. Er ist um +t Sekunden spiter abgegangen als der erste, 
kommt aber nicht um t Sekunden spiiter an als jener, sondern um 
t—— Sekunden. Die scheinbare Schwingungsdauer also, die Zeit- 


differenz zwischen dem KHintreffen zweier aufeinanderfolgender Wellen 
beim Beobachter ist 


Statt der Schwingungsdauer t resp. t, kénnen wir auch die Wellen- 
langen 4 und 4, einfiihren. Jede Wellenbewegung pflanzt sich wahrend 
der Dauer einer Schwingung um eine Wellenlinge fort. Nun ist der 
in der Zeit 1 zuriickgelegte Weg des Lichtes ¢, also der wahrend der 
Schwingungsdauer t durchlaufene Weg cr, dieser ist jedoch gleich der 
Wellenliinge, also ist: 

A= Ct. 


Ebenso wiirde einer Schwingung yon der Dauer 1, die Wellenlinge 
A, = cet, entsprechen. 
Somit erhalten wir aus der obigen Gleichung 


Fiir eine Lichtquelle, die sich von dem Beobachter mit der radialen 
Geschwindigkeit v entfernt, wiirde sich ebenso ergeben> 


i, eds wD 


Ktwas anders wird das Resultat, wenn die Lichtquelle stille steht 
und der Beobachter sich ihr mit der Geschwindigkeit v nihert. Trifft 
ein Wellenberg den Beobachter in einem bestimmten Momente, s0 
trifft ihn der nachste nach Verlauf der scheinbaren Schwingungsdauer, 
die wir jetzt mit +’ bezeichnen wollen. In dieser Zeit tr’ hat sich der 
Beobachter der Lichtquelle um den Weg vr’ genihert, diesen Weg 
also erspart der zweite Wellenberg gegentiber dem ersten. Um diesen 
Weg zuriickzulegen, wiirde er die Zeit = gebrauchen, also den Beob- 
achter nicht um +t Sekunden spiter erreichen als der erste, sondern 


vt : F : 3 
um t— —- Sekunden. Also ist die scheinbare Schwingungsdauer: 


oder 
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| oe Ie a 

| Entfernt sich der Beobachter von der Lichtquelle mit der Geschwindig- 
| keit v, so wiirde sich ergeben: 


Sonny hymen ae 


In allen praktischen Fallen ist ¢ sehr groB gegen v, also kénnen wir 
ohne merklichen Fehler 
Cy Cela? 


C= C 


setzen. Dann wird t’'=1, und 4’= 1,, und in beiden oben behandelten 
Fallen ergibt sich also praktisch das gleiche Resultat. 

Fiir das Licht ist nun ¢ sehr gro’, 300000 Kilometer pro Sekunde. 
Damit also 2, merklich von 4 verschieden sein soll, muB auch v einen 
sehr groBen Wert haben. Hs ist daher gar nicht zu erwarten, daf in- 
tolge des Dopplerschen Prinzips eine so grofe Verainderung der schein- 
baren Wellenlange eintritt, daB sich diese im sichtbaren Spektrum durch 
eine merkliche Farbeninderung des Lichts kund gibt, vielmehr kann 
héchstens eine kleine Verschiebung der betreffenden Linie im Spektrum 
nachgewiesen werden, und auch hierfiir sind schon sehr groBe Ge- 
schwindigkeiten erforderlich. Fiir eime Wellenlange bei der D-Linie, 
2 = 6000 A-E. wiirde eine Verschiebung um 1 A-E. nach der obigen 
Formel auf eine Geschwindigkeit v gleich *%\?° = 50 Kilometer in der 
Sekunde schlieBen lassen. 

Die kleinste Geschwindigkeit, die wir mit unseren besten Spektral- 
apparaten noch mit Sicherheit durch die Anderung der Wellenliinge konsta- 
tieren kénnen, betrigt etwa 1 Kilometer pro Sekunde. Doppler glaubte 
mit Hilfe seines Prinzips die Farbe der Doppelsterne erklaren zu kénnen. 
Das war natiirlich ein Irrtum, um so mehr, als es sich bei den Doppel- 
sternen um Lichtquellen mit kontinuierlichem Spektrum handelt. Da 
das Spektrum solcher Sterne sich tiber das Rot und tiber das Violett 
hinaus in stetiger Weise fortsetzt, so wiirde, selbst wenn die Geschwin- 
digkeit der Lichtquelle so gro sein wiirde, daf sie eine Farbenveriinderung 
homogener Spektrallinien hervorzubringen imstande ware, eine Farben- 
anderung des Gesamtlichts nicht wahrgenommen werden kénnen. LErst 
Fizeau hat das Dopplersche Prinzip auf die Spektralanalyse richtig 
angewendet, indem er darauf hinwies, dab die Bewegung der Lichtquelle 
eine Verschiebung der hellen und ebenso der dunklen Linien im Spektrum 
hervorbringen kénnte. Seitdem hat Dopplers Prinzip vielfache An- 
wendung auch in der Astrophysik gefunden, nicht nur auf das Studium 
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der Sternbewegungen, sondern ganz besonders auch auf die Sonnenphysik. 
Drei Anwendungen haben wir bereits kennen gelernt, die erste zur Be- 
stimmung der Sonnenparallaxe (s. 8. 12f.), die zweite zur Messung der 
Rotationsgeschwindigkeit der Sonne (s. 5. 59f.), die dritte zur Unter- 
scheidung der terrestrischen Linien des Sonnenspektrums von den solaren 
ete io AY aa 

Die Bedeutung des Dopplerschen Prinzips fiir die Erklirung der im 
Protuberanzenspektrum beobachteten Linienverschiebungen liegt auf der 
Hand. Sie lassen sich vollstiindig erklaren unter der Annahme, da die das 
Linienspektrum aussendenden Gase groBe Geschwindigkeiten in Richtung 
auf die Erde zu oder von ihr fort besitzen. Wenn wir die Youngsche 
Zeichnung (Fig. 117) unter diesem Gesichtspunkte betrachten, so wtirde 
sie uns sagen, daB sich der Wasserstoff, der die Linie # am Teilstrich 
208 der Skala aussendet, an der Stelle der Protuberanz, welche der 


Fig. 119. x 


oberen bis zu Teilstrich 207,4 reichenden Spitze der Linie entspricht, 
mit einer Geschwindigkeit von 375 Kilometern pro Sekunde yon uns 
fortbewegt. In dem unteren Teil des Spektrums, wo die Linie sich bis 
zum Teilstrich 208,7 erstreckt, wiirde der Wasserstoff sich mit einer 
Geschwindigkeit von 400 Kilometern auf uns zu bewegen. Das Gas, 
welches die Linie bei 212,2 aussendet, wiirde sich im oberen Teil etwa 
mit einer Geschwindigkeit von 150 Kilometern von uns fort, im unteren 
Teil mit einer Geschwindigkeit von etwa 100 Kilometern pro Sekunde 
ebenfalls von uns fort bewegen. Die andern Linien wiirden viel 
schwachere, die des Bariums und die Lime 1474 K_ iiberhaupt keine 
Bewegung erkennen lassen. Nun ist die Linie /' in dem oberen am 
meisten nach kleineren Zahlen der Skala, also nach rot hin abge- 
lenkten Teile nicht blo® aus ihrer normalen Lage verschoben, son- 
dern in dem ganzen Zwischenraum zwischen der normalen und der 
am meisten abegelenkten Lage sichtbar. Dies wiirde sich allenfalls 
dadurch erkliren lassen, da die Protuberanz kein flachenhaftes, sondern 
ein raumliches Gebilde ist, so da wir durch groBe Tiefen hindurch- 
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sehen, also an derselben Stelle des Spaltes Licht von raéumlich sehr 
weit auseinanderliegenden Stellen der Protuberanz erhalten, an denen 
sehr verschiedene Geschwindigkeiten herrschen kénnen. Sehr auffallend 
bleibt immerhin die Tatsache, daB im unteren Teile der Protuberanz 
die Gestalt der Linien sehr groke Geschwindigkeiten des Wasserstofts 
in Richtung auf uns zu andeutet, wihrend die Linie bei 212,2 an der- 
selben Stelle sehr groBe Geschwindigkeiten eines anderen Gases von 
uns fort verriit, und noch andere Gase an derselben Stelle derselben 
Protuberanz sich als vollstindig ruhend kund- 

geben. Z 


ITT 


Derartige Verzerrungen der hellen Pro- 
tuberanzenlinien werden haufig beobachtet, je- — 
doch. fast ausschlieBlich bei den eruptiven Pro- bh 
tuberanzen. Wir wollen noch einige derartige | 
Erscheinungen betrachten. In Fig. 119 sehen 
wir drei Zeichnungen des Aussehens der Linie F’ Sige 
bei radial gestelltem Spalt in einer Protuberanz, die Lockyer am 14. Marz 
1869 beobachtete. Dabei war der Spalt der Reihe nach auf den rechten 
Rand, die Mitte und den linken Rand der Protuberanz eingestellt. 
Nach dem Dopplerschen Prinzip wiirde man aus dieser Beobachtung 
zu folgern haben, daf die gliihende Gasmasse in einer lebhaften Wirbel- 
bewegung sich befand, so daB sich die eine Seite auf den Beobachter 
zu, die andere von ihm fortbewegte mit emer Geschwindigkeit, 


LO 


TT 


CAA 


deren radiale Komponente etwa 64 Kilometer 
in der Sekunde betrug. Ebenfalls durch eine 
Wirbelbewegung, deren Achse aber tangen- 
tial zur Sonne steht, zu erklaren wire die 
f°) Verzerrung der Linie F (H,), welche 

F H. C. Vogel bei eines Protuberanz vom 
Bett 9. Juni 1871 beobachtete (s. Fig. 120), auf 
mehrere getrennte Wirbel wiirde die in Fig. 121 deere Gestalt 
derselben Linie hinweisen. In den meisten Fallen aber sind die Linien- 
verzerrungen so unregelmibig, da® sie nur durch ebenso unregelmafige 
Bewegungen der leuchtenden Gasmassen zu erklaren sind, ein auffalliges 
Beispiel hierfiir gibt Fig. 122. Sehr charakteristisch sind auch die 
Zeichnungen einer Protuberanz in derselben H,-Linie nach Beob- 
achtungen von Lockyer am 12. Mai 1869 (s. Fig. 123). Hier zerfalit 
das Bild der Linie / in der Protuberanz in zwei, stellenweise auch in 
mehr getrennte Aste, welche anzeigen wiirden, da einige Teile der Pro- 
tuberanz sich in Ruhe befanden, wahrend andere mit verschiedener 
Geschwindigkeit sich auf die Erde zu bewegten. Diese Geschwindigkeiten 


Fig. 122. 
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schienen in den oberen Schichten im allgemeinen erheblich gréBer zu 
sein als in den unteren und die stiirkste Verschiebung entsprach einer 
Geschwindigkeit von 190 Kilometern in der Sekunde. 

Die GréBenordnung der radialen Geschwindigkeiten, die aus der 
Linienverschiebung nach dem Dopplerschen Prinzip gefolgert werden, 
ist die gleiche, zu welcher die direkten Beobachtungen fiir die tan- 
gentialen Geschwindigkeiten gefiihrt haben. Auch hier kommt man, 
allerdings in seltenen Fallen, bis zu Geschwindigkeiten von 700 Kilo- 


metern in der Sekunde. Ahnliche Linienverschiebungen, wenn auch 
in geringerer GréBe, finden sich auch manchmal in der Chromosphire. 

Diese Verzerrungen der Protuberanzen- und Chromosphirenlinien 
sieht man nattirlich auch in Photographien des Protuberanzenspektrums. 
Am deutlichsten sind sie in den fiir die photographische Wirkung so 
sehr geeigneten Kalziumlinien H und K. Die Fraunhoferschen Linien 
H und K zeigen sich auch bei engem Spalt des Spektralapparates als 
breite, dunkle Linien im Spektrum. Die Absorption erstreckt sich 
nicht auf eimige wenige, son- 
dern auf ein ganzes Gebiet von 
Wellenlingen, die bei groBer 
Dispersion deutlich voneinander 

Fig. 124. mu trennen sind. In Fig. 124 oie 32: 
sehen wir nach einer Photographie von Deslandres die Linien H 
und K in der Chromosphire, photographiert mit radialem Spalt. 
Der obere Teil des Bildes stellt das helle Spektrum der Photosphiare 
dar, er ist so tiberexponiert, daB die Fraunhoferschen Linien nicht 
zu sehen sind. Der untere Teil gibt das Spektrum des in der Luft 
zerstreuten Sonnenlichts mit den breiten dunklen Linien H und 
K, und an der Grenze zwischen Photosphire und Himmel sieht man 
deutlich in der Mitte der dunklen Linien je eine sehr feine, helle Linie, 
die Umkehrung der H- und K-Linien in der Chromosphiire. Diese 
Linien sind unverschoben und unverzerrt, sie zeigen das normale Aus- 
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sehen der ,umgekehrten* H- und A-Linien. Fig. 125 zeigt das nor- 
male Aussehen derselben Linie in einer Protuberanz in einiger Ent- 
fernung von dem Sonnenrande. In Fig. 126, 127, 128 und 129 sehen 
wir Verzerrungen dieser Protuberanzenlinien. Bei 126 wiirde auf eine 
Geschwindigkeit von + 50 Kilometern pro Sekunde zu schlieBen sein, 
wobei das positive Vorzeichen be- 
deutet, daB sich die leuchtenden 
Gase yon der Erde entfernen, das 
negative, daB sie sich ihr nahern. 
Fig. 127 wiirde fiir den obersten 
Punkt eine Geschwindigkeit von 
—i7, den fuBersten, nach rechts 
abgelenkten mittleren Teil von + 60 
und fiir den untersten Teil + 92 
Kilometern ergeben. In Fig. 128 
wiirde die Geschwindigkeit oben 
+ 20, unten — 7 Kilometer be- 
tragen, in Fig. 134 von — 16 bis 
+ 12 Kilometer schwanken. Man 
sieht bei allen diesen Bildern eine 
so gut wie vollstindige Uberein- 
stimmung der im H- und im 
K-Licht gewonnenen Aufnahmen. 
Kine noch gréfere Geschwindig- 
keit, bis zu — 108 resp. + 45 Kilometern gehend, zeigt die Fig. 130. 

Verzerrungen und Schwankungen derselben Linien H und K sehen 
wir auch in einer Protuberanzenphotographie von Hale (Fig. 131) vom 
20. Oktober 1891. Hier deuten die Verschiebungen beider Linien iiber- 
einstimmend auf eine Geschwindigkeit von — 115 Kilo- 


Fig. 129. 


metern in der Sekunde hin. 

Die Verschiebung der hellen Chromosphiren- und 
Protuberanzenlinien fiihrte also mit Hilfe des Dopp- 
lerschen Prinzips zu Resultaten, welche mit den 
direkten Beobachtungen der Protuberanzenbewegungen in vollkommener 
Ubereinstimmung waren. Hine andere Erklirung fiir die Linienverschiebung 
als die durch das Dopplersche Prinzip kannte man bis vor kurzer 
Zeit nicht, und so galt es lange Zeit als sicher bewiesen, daf die bei 
den Protuberanzen beobachteten Geschwindigkeiten in wirklichen Be- 
wegungen der gliihenden Gase bestehen. ; 

AuBer den Verschiebungen zeigen die hellen Chromosphiren- und 
Protuberanzenlinien noch andere LHigentiimlichkeiten, die wir kurz 


Fig. 130. 
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besprechen wollen. Sehr hiaufig erscheinen diese Linien breiter als die 
Fraunhoferschen Linien, ohne daf sie jedoch irgendwie abgelenkt oder 
verzerrt sind. Vielmehr ist diese Verbreiterung fast ganz symmetrisch 
zur normalen Lage der Linie. Bei den Chromospharenlinien kommt 
es haufig vor und ist beinahe typisch, dai sie am Sonnenrande breit 
einsetzen und dann in gréferer Entfernung vom Sonnenrande ahnlich 
einer Pfeilspitze zusammenlaufen Diese Form wird durch die Fig. 132 
illustriert, in welcher eine Zeichnung der 
Chromosphiarenlinie H, gegeben ist. Auch 
die Photographie der Chromospharenlinie A’ 
(s. Fig. 189, 8. 349) zeigt diese sich nach 
auBen verjiingende Gestalt. Solche Verbrei- 
terungen kénnte man auch nach dem Dopp- 
lerschen Prinzip durch Bewegungen er- 
klaren, es miiBten in Richtung der Sehlinie hinter einander Gase liegen, 
welche simtliche zwischen zwei gleichen Grenzwerten liegende positive 
und negative Geschwindigkeiten besiBen. Dak solche Bewegungen hiufig, 
in den unteren Teilen der Chromosphire fast regelmaSig anzutreffen sein 
sollten, wiire hochst unwahrscheinlich. Aber wir haben eine andere 
Moéglichkeit der Erklirung, denn solche Verbreiterungen von Linien 


K Fig. 131. M4 


k6nnen wir auch an ruhenden, irdischen Licht- 
quellen leicht beobachten. Wenn wir eine ge- 
wohnliche Bunsenflamme durch eine Natron- 
perle gelb farben und ihr Bild* mit Hilfe einer 
Sammellinse auf dem Spalt eines Spektral- 


HA 


apparates von groBer Dispersion entwerfen, 
so sehen wir die beiden D-Linien in demjenigen 
Teil des Spektrums, der der Stelle der Flamme 
unmittelbar iiber der Natronperle entspricht, 


stark verbreitert, und die Breite dieser Linien 
nimmt oberhalb der Perle sehr schnell ab. 
Wenn Sie diese Erscheinung in dem hier auf- 
gestellten Apparat betrachten, werden Sie dies Verhalten sehr leicht 
beobachten kénnen (vgl. Fig. 133). 

Dieselbe Erscheinung kann man auch im Spektrum des elek- 
trischen Lichtbogens oder auch in Geisslerschen Réhren bei nicht 
allzu kleinem Druck beobachten. 

Die physikalischen Bedingungen fiir die Verbreiterung der Spektral- 
linien sind keineswegs vollstiindig bekannt und die Ansichten der Physiker 
hieriiber gehen noch weit auseinander. Jedoch scheint die hauptsiich- 
liche Ursache der Verbreiterung in der gréferen Dichte des leuchtenden 


Fig. 132. 
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Gases zu bestehen, je dichter das Gas ist, desto breiter erscheinen im 
aligemeinen seine Spektrallinien. Indessen haben die verschiedenen 
Linien desselben Gases eine sehr verschiedene Neigung zur Verbreite- 
rung, und ebenso wie die relative Intensitiit der Linien, so wechselt 
auch ihre relative Breite sehr mit der Art der Erregung und den 
physikalischen Bedingungen, unter denen das Gas zum Leuchten ge- 
bracht wird. Bei stairkerem Druck des Gases scheint ebenfalls Ver- 
breiterung der Linien aufzutreten, jedoch in viel geringerem Grade, so 
daB wir wohl mit Recht sagen kénnen, die Breite der Linien hingt 
im wesentlichen yon der Zahl der im Volumen Eins enthaltenen Mole- 
ktile des leuchtenden Gases selbst ab, von der Zahl etwa noch an- 
wesender Molekiile fremder Gase wird sie nur wenig beeinflubt. Hbenso 
scheint eine Erhéhung der Temperatur an sich keine Verbreiterung der 
Linien hervorzurufen, sehr hiufig aber wird in unseren Lichtquellen 
durch Temperaturerhéhung die Dichte des leuchtenden Dampfes ver- 
mehrt und so tritt durch diese 
sekundire Wirkung der Tem- 
peratursteigerung eine Verbreite- 
rung ein. 

Wir haben vorhin bemerkt, 
da es prinzipiell méglich wire, 


die Linienverbreiterung durch das 


Dopplersche Prinzip zu erklaren. 
Andererseits ist es méglich, auch solche Verbreiterungen, die in Ver- 
bindung mit Verzerrungen der Linien eintreten, auf vermehrte Gasdichten 
zuriickzufiihren. Die Youngsche Beobachtung (s. Fig. 117 8. 198) z. B. 
wiirde so gedeutet werden kénnen, dafi an den verschiedenen Stellen 
der Protuberanz Gase von verschiedener Dichtigkeit vorhanden waren, 
welche mehr oder weniger verbreiterte Spektrallinien aussandten. Diese 
Gase wiirden sich an verschiedenen Stellen mit verschiedener Geschwindig- 
keit und in verschiedener Richtung bewegt haben und hatten so nach dem 
Dopplerschen Prinzip eine Verschiebung der an sich schon verbreiterten 
Linien hervorgerufen. Die aus den Ablenkungen der Spektrallinien berech- 
neten Geschwindigkeiten wiirden sich bei dieser Auffassung sehr viel geringer 
ergeben, als wir sie oben auf Grund des Dopplerschen Prinzips allein 
berechnet haben. Das wiirde aber keineswegs in allen Fallen zutretten, 
in denen man auf sehr groBe Protuberanzengeschwindigkeiten geschlossen 
hat, so z. B. nicht im Falle der Fig. 123. Es wiirden daher auch: bei 
dieser Erklarungsweise in sehr vielen Fallen Protuberanzengeschwindig- 
keiten von der gleichen GréBe bestehen bleiben, wie sie nach dem Dopp- 
lerschen Prinzip aus der Linienverschiebung gefolgert werden miissen. 
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AuBer dieser Verbreiterung ist im Spektrum der Chromosphire und 
der Protuberanzen zuweilen noch eine andere merkwiirdige Erscheinung 
zu beobachten, die sogenannte doppelte Umkehrung. Sie erscheint 
nur bei solchen Linien, welche im Sonnenspektrum und daher auch 
im Spektrum des diffusen Himmelslichts, das den Hintergrund fir 
das Chromosphiren- und Protuberanzenspektrum bildet, als stark ver- 
breiterte Fraunhofersche Linien auftreten. Es sind dies einige Linien 
7 des Wasserstofts, Natriums, Magnesiums und 
Kalziums. Diese Erscheinung besteht darin, 
daB sich die in der Regel in der Mitte der 
breiten Fraunhoferschen Linie als schmale 
helle ,umgekehrte“ Protuberanzenlinie wahr- 
nehmbare Spektrallinie verbreitert und in ihrer 
Mitte eine dunkle, , doppelt umgekehrte“ Linie 
zeigt. Die helle Linie bleibt dabei noch von 

del Digtes einem dunklen Schatten begrenzt, wie es die 
Fig. 134 nach einer Beobachtung von Young aus dem Jahre 1880 zeigt. 
Kine hiermit in nahem Zusammenhange stehende Erscheinung 


kénnen wir an einer Natriumflamme mit derselben Versuchsanordnung 
beobachten, wie wir sie soeben zum Studium der Linienverbreiterung an- 
gewendet haben. Nur miissen wir eine Natronperle wiihlen, die ein 
sehr helles Leuchten der Bunsenflamme hervorruft, am besten eine 
Perle aus Bromnatrium. Diese stellen wir so, daB das von den hellsten 
Teilen der Flamme ausgehende 
Licht durch eine méglichst dicke 
Schicht der weniger hellen Teile 
hindurchgehen mu8, ehe es auf 
die Linse fallt. Wenn wir dann 
das Bild der hellsten Flammen- 
= Sa m™ stelle auf dem Spalt entwerfen, 

eee so sehen wir, davon kénnen Sie 
sich sofort iiberzeugen, die Selbstumkehr der Natriumlinien, wie sie 
in Fig. 135 dargestellt ist. Die gleiche Erscheinung kann man zuweilen 
sehr schén am Lichte elektrischer Bogenlampen beobachten, in welche 
Metallsalze eingefiihrt sind. 

Die Hrscheinung kommt folgendermafen zustande. Die hellste, 
von dichtem Dampfe erfiillte Stelle der Flamme wiirde fiir sich allein 
zwei intensive, stark verbreiterte Natriumlinien aussenden, wie sie in 
Fig. 133 gezeichnet sind. Das Licht dieser Linien geht durch die 
schwacher leuchtenden Teile der Bunsenflamme hindurch, welche fiir 
sich allein zwei feine helle Natriumlinien aussenden wiirden, aber von 
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geringerer Helligkeit, als die Mitten der verbreiterten Linien aufweisen. 
Diese Teile werden also dasjenige Licht der dahinterliegenden hellen 
Stelle absorbieren, das sie selbst emittieren, daher entstehen inmitten 
der hellen verbreiterten Linien die schmalen, dunklen, umgekehrten 
Linien. 

Die Selbstumkehrung ist also im Prinzip nichts anderes als eine 
gewohnliche Umkehrung, nur daf die umkehrende und die umgekehrte 
Lichtquelle nicht zwei verschiedene Individuen sind, sondern nur zwei 
verschieden intensiv leuchtende Teile der gleichen Lichtquelle. 

Aus dieser Selbstumkehrung entsteht die doppelte Umkehrung 
durch nochmalige Umkehrung. Wenn wir hinter unserer, die Selbst- 
umkehrung zeigenden Flamme noch eine sehr viel hellere Lichtquelle 
mit kontinuierlichem Spektrum aufstellen, z. B. eme Nernstlampe, 
welche ihr Licht durch die Flamme hindurch auf den Spalt wirft, so 
kénnen unter Umstinden die schmalen hellen Linien im oberen und 
unteren Teil des Flammenbildes und die schwicher leuchtenden Rander 
der verbreiterten hellen Linien im mittleren Teil umgekehrt, also 
dunkel auf hellem Grunde erscheinen und man erhialt, wie Sie sich 
iiberzeugen k6nnen, eine Erscheinung, welche genau den Charakter des 
in Fig. 134 von Young dargestellten Protuberanzenspektrums aufweist. 
Auch diese Erscheinung kann man zuweilen sehr schén an Bogen- 
lampen beobachten. 

Die Verschiebungen der Linien und ebenso die Verbreiterungen 
und doppelten Umkehrungen kénnen bei der Methode der Protuberanzen- 
beobachtung mit Hilfe eines breiten Spaltes unter Umstianden die Bilder 
der Protuberanzen falschen. Denn das an einer bestimmten Stelle des 
Spaltbildes beobachtete Licht braucht gar nicht immer von der ent- 
sprechenden Stelle der Protuberanz herzuriihren, sondern es kann in- 
folge von Verschiebung oder Verbreiterung der Spektrallinie an einen 
ihm eigentlich nicht zukommenden Platz im Bilde der Protuberanz 
gelangt sein. Ebenso kénnen durch die Wirkung der doppelten Um- 
kehrung die Helligkeitsverhaltnisse in dem Protuberanzenbild unrichtig 
wiedergegeben werden. Die durch diese Fehlerquellen hervorgebrachten 
Unrichtigkeiten der Zeichnung kénnen unter Umstiinden sehr betricht- 
lich sein, zum Gliick aber sind diese Erscheinungen verhiltnismabig 
selten und werden daher nur in wenigen Fallen stdren. 

Mit dem Telespektroskop kann man nicht nur die Chromosphire 
und die Protuberanzen beobachten, sondern man kann ebenso die Spektra 
der einzelnen Teile der Photosphiire und aller Sonnenphanomene ge- 
sondert untersuchen. Wir wenden uns zunachst zur Betrachtung 


des Spektrums der Sonnenflecken. Wenn wir das Bild eines 
tales 
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Sonnenfleckens auf dem Spalt des Telespektroskops entwerfen, so dab es 
einen Teil des Spaltes bedeckt, so sehen wir das gewohnliche Spektrum 
der Photosphire, durchzogen von einem dunklen, zu den Fraunhofer- 
schen Linien senkrecht stehenden Streifen, welcher das Spektrum des 
Kernfleckens darstellt. Uber und unter dem Streifen liegt das Spek- 
trum des Halbschattens, welches nur sehr wenig dunkler ist als das 
allgemeine Photosphiaren- 
spektrum. Der kontinu- 
ierliche Grund des 
Fleckenspektrums ist in 
allen seinen Teilen ver- 
dunkelt, bei groBer Dis- 
persion erkennt man, daB 
diese Verdunkelung nicht 
gleichmaBig ist, sondern 

Fig. 136. sich in eine grobe Menge 
von nebelhaften dunklen Linien und Banden auflésen lit. Die all- 
gemeine Verdunkelung ist in verschiedenen Teilen des Spektrums ver- 
schieden und nach Cortie sollen einzelne Teile manchmal so dunkel 
sein, daB diese Dunkelheit die Verbreiterung der Linien, von der 
sogleich die Rede sein wird, verdeckt. Im allgemeinen sind die Fraun- 
hoferschen Linien auf diesem wenig hellen Hintergrund deutlich als 
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Fig. 137. 


dunkle Linien erkennbar und die meisten von ihnen zeigen keinen augen- 
falligen Unterschied gegeniiber dem gewohnlichen Photospharenspektrum. 
Bei naherer Untersuchung aber zeigen sich viele Abweichungen, beson- 
ders in dem weniger brechbaren Teil des Spektrums, wihrend im Violett 
und Ultraviolett die Unterschiede zwischen dem Fleckenspektrum und 
dem gewodhnlichen Sonnenspektrum weniger auffallend sind. In den 
anderen Teilen des Spektrums aber sehen wir stets manche Fraun- 
hofersche Linien verbreitert, andere von nebelhaften Fransen umsiiumt, 
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andere ohne merkliche Verbreiterung schwirzer als im gewdhnlichen 
Sonnenspektrum, noch andere sind schmiler und schwiicher oder auch 
ganz verschwunden, und manche Linien sind im Fleckenspektrum sicht- 


Fig. 138. 


bar, die im gewohnlichen Sonnenspektrum fehlen. Manchmal sieht man 
auch einzelne Linien umgekehrt, also hell auf dunklem Grunde, und 
endlich sind im Fleckenspektrum auch Bandenspektra zu beobachten. 
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Fig. 140. 


Die meisten dieser Higentiimlichkeiten sind in Fig. 136 zu erkennen, 
welche den zwischen den Fraunhoferschen Linien C und D gelegenen 
Teil eines Fleckenspektrums nach einer Beobachtung von Young aus 
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dem Jahre 1872 darstellt. In dieser Zeichnung ist nur das Spektrum 
des Kerns wiedergegeben, nicht das des Halbschattens. In der Fig. 137 
sehen wir die Zeichnung eines Fleckenspektrums von Mitchell, im 
welcher auch der Halbschatten zu sehen ist. Wir erkennen, da8 das 
Spektrum des Halbschattens sich von dem gewohnlichen Photospharen- 
spektrum nur wenig unterscheidet, nur einige Linien zeigen thnliche 
Verinderungen wie im Kernspektrum. In Fig. 138 sind die im Flecken- 


Fig. 141. 


spektrum zu beobachtenden Higentiimlichkeiten nach einer Zeichnung 
von Mitchell schematisch dargestellt. 1) stellt ‘eme ,,Sonnenflecken- 
bande“ dar, wie sie z. B. bei der Wellenlinge 4 = 6390 zu beobachten 
ist; 2) eine ,,Sonnenfleckenlinie“, d. h. eine Linie, die im Spektrum des 
Fleckens zu sehen ist, aber nicht im gewdhnlichen Photosphiaren- 
spektrum; 3) und 4) sind Typen verbreiterter Linien, von denen die 
Linie 3) nur im Halbschatten und auf der Photosphire in der unmittel- 
D1 D2 _D3 baren Nahe des Fleckens sichtbar ist, wahrend 
| 4) in der gesamten Photosphire zu beobachten 
ist; 5) und 6) sind verbreiterte Linien mit 
einer hellen, umgekehrten Linie in der Mitte 
der dunklen Fraunhoferschen Linie; nach 
den neuesten Untersuchungen Hales, die wir 
in der elften Vorlesung kennen lernen werden, 
kann man als bewiesen annehmen, dal} wir. 
es wenigstens bei einigen Linien dieser Art nicht mit einer Umkehrung, 
sondern mit einer Verdopplung zu tun haben; 7) ist eine verbreiterte 
und zugleich geschwiichte Linie; 8) ist im Flecken schmiiler und schwicher 
als in der Photosphire; 9) ist im Fleckenspektrum itiberhaupt nicht 
za sehen, 10) endlich stellt eine ,,efranste‘ Linie dar (winged line). 
In neuester Zeit haben Hale und Adams’) u. A.*) begonnen, sich 


Fig. 142. 


1) G. E. Hale, Astrophys. Journ. 16, 211—233, 1902. — G. E. Hale und 
W.S. Adams, ibid. 23, 11—14; 24, 185—214, 1906. — W.S. Adams, ibid. 27, 
45—65, 1908. 

2) G. Nagaraja, ibid. 26, 143—154, 1907. 
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eingehend mit dem Fleckenspektrum zu beschiftigen. In Fig. 139 und 
140 geben wir zwei ihrer Photographien wieder, welche das Spektrum 
eines Fleckens neben dem gewéhnlichen Photosphirenspektrum zeigen. 
Die Expositionen sind so gewihlt, daB der kontinuierliche Grund in 
beiden Spektren dieselbe Helligkeit hat. Die erste Figur, welche die 
Spektralgegend zwischen 4 = 5040 und 5090 darstellt, zeigt im Flecken- 
spektrum neben einigen gefransten Linien einige verbreiterte Linien 
und einige Banden; in der zweiten Figur, die von 2 = 5680 bis 5740 
reicht, sind ebenfalls charakteristische Unterschiede des Fleckenspektrums 
gegen das gewdhnliche Sonnenspektrum zu sehen. Figur 141 zeigt eine 
sehr schéne Aufnahme des Fleckenspektrums in der Nahe der b-Linien, 
ebenfalls von Hale. 

Die Eigenttimlichkeiten des Fleckenspektrums zeigen sich bei den 
verschiedenen Flecken keineswegs in gleicher Weise und es sind nicht 
im allen Flecken die gleichen Linien, welche Verstirkungen und 
Schwichungen zeigen. Von den 
chemischen Klementen sind es 
besonders Hisen, Titan, Chrom, 
Nickel, Vanadium, Kalzium, 
Mangan, Kobalt, Natrium, Sili- 
zium, Yttrium, Lanthan, Mag- 
nesium, Wasserstoff, Kupfer, 
Helium und Skandium, deren 
Linien in gréBerer oder kleinerer 
Zahl Verdinderungen gegen das gewdhnliche Photosphirenspektrum 
zeigen. Davon erscheinen einige Linien sehr hiufig umgekehrt, be- 
sonders die Wasserstofflinien C und F, einige Linien des Eisens und 
die Heliumlinie D,, aber auch viele andere. Hine solche Umkehrung 
der D-Linien zeigt nach einer Beobachtung von Young vom 22. Sep- 
tember 1870 die Fig. 142. Die Linien D, und PD, sind gleichzeitig 
stark verbreitert, die Heliumlinie D,, die bekanntlich unter den Fraun- 
hoferschen Linien fehlt, ist hier nicht umgekehrt, dagegen ist sie in un- 
mittelbarer Nachbarschaft des Fleckens, wohl im Halbschatten, als ver- 
breiterte dunkle Linie zu sehen. Auch die Kalziumlinien H und K 
sind fast stets im Fleckenspektrum verbreitert und umgekehrt. Die 
in der Youngschen Zeichnung an den Linien D, und D, dargestellte 
Erscheinung kénnen Sie mit der schon mehrfach benutzten Versuchs- 
anordnung leicht beobachten. Das Licht einer Nernstlampe geht durch 
eine Bunsenflamme hindurch, in welcher eine Bromnatriumperle zwei 
stark verbreiterte, in der Mitte sehr helle, nach den Seiten hin schwacher 
werdende D-Linien aussendet. Das Bild der Nernstlampe und der 
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Bunsenflamme wird auf dem Spalt des Spektralapparates entworfen 
und Sie sehen im Spektrum eine Erscheinung, welche eine teilweise Um- 
kehrung des in Fig. 133 dargestellten Spektrums der Natriumflamme ist. 
Der hellste mittlere Teil dieses Spektrums erscheint nach wie vor hell, die 
weniger hellen Rander kehren das Licht der Nernstlampe um und es 
entsteht die in Fig. 143 dargestellte Erscheinung, welche vollstandig 
den Charakter der Youngschen Beobachtung wiedergibt, entsprechend 
den Linien 5) und 6) in der Mitchellschen Zeichnung der typischen 
Flecken. 

Hale und Adams haben in einem Fleckenspektrum auf photo- 
graphischem Wege iiber weite Gebiete des Spektrums ausgebreitete 
Banden gefunden und vachgewiesen, da es sich um das Banden- 
spektrum des Titans handelt, welches im gew6hnlchen Sonnenspektrum 
nicht vorhanden ist. Diese Banden erstrecken sich von 4 = 5598 bis 7126. 


| i ! 
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Pig. 144. 


Von 234 Fleckenlinien, die in diesem Intervall gemessen wurden, 
stiimmten 152, also 65°/, tiberein mit Linien des Bandenspektrums vom 
Titan, wie es in einem elektrischen Lichtbogen erzeugt wird. In Fig. 144 
sehen wir die iiuBerste, nach dem roten Ende des Spektrums liegende 
Bande im Fleckenspektrum (1) und im Bogenspektrum des Titans (2) 
iibereinander. Die Linien des Bogenspektrums sind kiinstlich umgekehrt, 
man vergleicht ein photographisches Negativ dieses Spektrums mit dem 
positiven Fleckenspektrum. Auer diesen Titanbanden sind aber auch 
die wohldefinierten scharfen Linien des Linienspektrums von Titan im 
Flecken zu sehen. Was die gefransten Linien betrifft, so zeigen alle 
Natriumlinien, etwa 80°, der Kalziumlinien und ungefaihr 25°, der 
Linien vom Chrom, Eisen und Mangan solche Fransen, wiihrend keine 
oder sehr wenige der Titan- und Vanadiumlinien von Fransen win- 
saumt sind. Auch Banden, welche im Spektrum des Kalziumbogens 
beobachtet werden, wenn der Bogen in Wasserstoff brennt, sind neuer- 
dings im Fleckenspektrum aufgefunden worden, und zwar von Olmsted’) 


1) C.M. Olmsted, Astrophys. Journ. 27, 66—69, 1908. 
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auf dem Mount Wilson Observatorium. In der Fig. 145 sehen Sie eine 
von ihm herriihrende Photographie, auf der diese Banden in der Nahe 
der Wellenliinge 6400 deutlich zu sehen sind. 

Die Eigentiimlichkeiten des Fleckenspektrums scheinen sich nach 
neueren Untersuchungen') zum Teil auch beim Spektrum des Sonnen- 
randes wiederzufinden, wenn auch viele Linien, besonders die ,,ge- 
fransten“, in beiden Spektren ein entgegengesetztes Verhalten zeigen. 
Von einem Verstiindnis fiir die Hinzelheiten der Abweichungen zwischen 
Photosphiren-, Flecken- und Sonnenrandspektrum sind wir noch weit 
entfernt und auch das Beobachtungsmaterial fiir die genaue Feststellung 
dieser Abweichungen ist noch sehr liickenhaft. Hoffentlich wird die 
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genaue photographische Vergleichung dieser Spektra, die Hale und 
Adams in Angriff genommen haben, diese wichtigen Fragen in kurzer 
Zeit erheblich férdern. Diese Forscher glauben die meisten Higen- 
tiimlichkeiten des Fleckenspektrums durch die Annahme erklaren zu 
kénnen, da in den Flecken eine verhiltnismaibig niedrige Temperatur 
herrscht. 

Verzerrungen und Verschiebungen von Linien, welche nach dem 
Dopplerschen Prinzip auf Bewegungen hinweisen wiirden, sind im Kern 
wohlausgebildeter Flecken nur selten zu beobachten. Wenn solche 
Verschiebungen gefunden wurden, so waren sie’ nur gering und die 


1) G E. Hale und W.S. Adams, Astrophys. Journ. 25, 300—311, 1907. — 
H. Buisson und ©. Fabry, Comptes rendus 148, 1741—1744, 1909. — J. Haln, 
Astron. Nachr. 173, 273—288, 1907. 
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Ablenkungen gingen nach gréSeren Wellenlangen hin, also so, daB sie 
auf Abwiirtsbewegungen schlieBen lassen wiirden. Bei in schneller 
Bildung oder Umbildung begriffenen Flecken aber und in der Nihe 
groBer Flecken und Gruppen kann man hiufig sehr starke Linienver- 
zerrungen und Verschiebungen beobachten, sowohl an den dunklen 
Fraunhoferschen wie an den hellen umgekehrten Linien. In Fig. 146 
sehen wir die Verzerrung der Wasserstofflinie F, wie sie Lockyer in 
einer Fleckengruppe beobachtete. Die dunklen, horizontalen Schatten- 
F binder sind die Spek- 
E : = : tralbilder der einzelnen 
5 — inl 4 == Hi Flecken der Gruppe. 
ie i ptt Wir sehen die dunkle 
= = Saas see F’-Linie am starksten 
icine mail ili gekriimmt zwischen 
| zwei Flecken, an einer 
ee Stelle zwischen den 
beiden obersten Flecken ist sie umgekehrt und stark verbreitert; alle 
anderen in der Figur sichtbaren Fraunhoferschen Linien gehen un- 
verandert durch die Gruppe hindurch. 
Kine Beobachtung tihnlicher Art machten Vogel und Lohse am 
6. Mai 1871 an einem groBen Sonnenflecken, dessen Kern durch zwei 
helle Lichtbriicken gespalten war. Als der Spalt des Spektroskops auf 


diese Lichtbriicken gestellt war, zeigten 
LTT sich starke Verschiebungen der Spek- 
ft UE I EL LU 6trallinien und zwar so, da8 die Linien 
a vt = lings der Kante des gréBeren Fleckens 
el nach Violett, langs der Kante des 
kleineren Fleckens nach Rot verschoben 
waren. Fig. 147 gibt die Zeichnung 
eeun at von Vogel und Lohse in der Gegend 
der Linien 0 fiir eine dieser Lichtbriicken. In der Mitte der Licht- 
briicken koinzidierten die Linien mit den Spektrallinien der benach- 
barten Teile der Photosphiire. Die Autoren bezeichnen es ausdriicklich 
als auffillig, da® simtliche Linien im Spektrum, soweit es untersucht 
werden konnte, an dieser Verschiebung teilnahmen. Nach dem Dopp- 
lerschen Prinzip wiirden sich Geschwindigkeiten der absorbierenden 
Gase von 30—40 Kilometern pro Sekunde ergeben. 

Sehr merkwiirdig ist eine Zeichnung, die Young von dem Spek- 
trum eines am 5. August 1872 beobachteten Sonnenfleckens gegeben hat 
(Fig. 148). Hier sieht man deutlich den Kern und zu beiden Seiten 
den Halbschatten. Die meisten Fraunhoferschen Linien zeigen nichts 
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Ungewohnliches, aber die Linie C und eine andere Linie in ihrer Nahe 
weisen auffallende Veranderungen auf. Beide sind in der ganzen Aus- 
dehnung des Fleckens umgekehrt, die helle C-Linie ist im Kernflecken 
ein wenig, im Halbschatten etwas stirker verzerrt und hat unterhalb 
des Fleckens einen starken flammenartigen Fortsatz nach der violetten 
Seite hin, der einer Bewegung von ungefiithr 190 Kilometern auf uns zu 


YL 


Fig. 148. 


entsprechen wiirde. Uber dem Flecken zeigt die dunkle C-Linie schwache 
Verzerrungen. Die zweite helle Linie verhalt sich ahnlich wie die 
C-Linie, im einzelnen aber sind auffallende Verschiedenheiten zwischen 
beiden zu bemerken. Young gibt an, da8 auBer den hier gezeichneten 
noch zahlreiche andere Linien im Kern glinzend hell gewesen sind. 
Besonders bemerkenswert ist noch, da® die Verzerrungen wihrend der 
Dauer der Erscheinung, die 


eine Stunde wihrte, wieder- 
holt aufhérten, um nach ie 
einer oder zwei Minuten von 
neuem zu beginnen. Den. 
raschen Wechsel und die | 
komplizierten Formen solcher 
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Fig. 149. 


Verzerrungen illustriert auch 
die Zeichnung der Linie C 
aS ba wie sie Young 
am 22. September 1870 im Spektrum eines Sonnenfleckens Rentechtet 
eee ae drei Teile der Figur entsprechen den auf ihr vermerkten 
Zeiten, also einem Intervall von 3 und 5 Minuten. Hier gehen die 
durch die Verschiebungen angedeuteten Geschwindigkeiten bis zu 500 Kalo- 
metern in der Sekunde, wahrend an derselben Stelle der Erscheinung 
gleichzeitig ruhender oder schwach in entgegengesetzter Richtung be- 
wegter Wasserstoff vorhanden zu sein scheint. 
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Sehr eingehend hat Lockyer das Verhalten der Hisenlinien im 
Sonnenfleckenspektrum studiert. Dabei hat er die merkwiirdige Beob- 
achtung gemacht, daB diese Linien hiiufig auffallende Verzerrungen 
zeigen, aber so, daB an derselben Stelle des Fleckens von nahe im 
Spektrum benachbarten Linien die einen verzerrt und abgelenkt, die 
anderen vollstindig unverindert sind. Und zwar sind es keineswegs 
immer die gleichen Linien, die bei verschiedenen Beobachtungen das 
gleiche Verhalten zeigen, sondern die Rollen sind in verschiedenen 
Fallen ganz verschieden und scheinbar willkiirlich verteilt. Zur Ilu- 
stration wollen wir die Fig. 150 betrachten, in welcher die Hisenlinien 
zwischen 4 = 5260 und 4 = 5420 A.-E. bei verschiedenen Sonnenflecken- 
beobachtungen nach Lockyer wiedergegeben sind. Hier sehen wir z. B., 
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Fig. 150. 
daB in der dritten Beobachtung am 24, Dezember 1880 siimtliche Eisen- 
linien dieser Spektralgegend fehlen, in der vierten sind nur die beiden Linien 
bei 5269 vorhanden und zwar als gerade, unverzerrte und unverschobene 
Linien, bei der nichsten Beobachtung sind dieselben Linien verzerrt, 
die beiden Linien bei 5327 unveriindert, wihrend bei der Beobachtung 
vom 1. Januar 1881 die Linien bei 5269 wieder gerade, die bei 5327 
dagegen verzerrt sind und auSerdem noch eine Linie bei 5323 eben- 
falls verzerrt zu sehen ist. Ebenso auffallend sind die Unterschiede 
zwischen der ersten Beobachtung vom 6. Januar, den beiden Zeichnungen 
vom 31. Januar und der Erscheinung vom 17. Marz 1881. Nach dem 
Dopplerschen Prinzip wiirden diese Beobachtungen zu der Annahme 
fiihren, da an derselben Stelle der Sonne sich Hisendampf zugleich 
in lebhafter Bewegung und in Ruhe befiinde, da aber hier nicht, wie 
z. B. bei der in Figur 149 dargestellten Beobachtung, die gleiche Linie 
auf Ruhe und Bewegung schlieBen lit, so miissen wir ferner annehmen, dab 
hier der ruhende Dampf ein anderes Spektrum aussendet als der bewegte. 
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ays) 


Nun haben wir allerdings bei der Besprechung der Fraunhoferschen 
Linien und ihrer Ubereinstimmung oder Nichtiibereinstimmung mit 
Linien irdischer Elemente gesehen, dab in der Tat das Spektrum eines 
chemischen Elements, je nach der Erregungsart und den physikalischen 
Bedingungen, unter denen sich das Gas befindet, verschieden sein kann, 
hier aber miiBten wir folgern, daB in derselben Gegend der Sonne das 
Eisen in sehr verschiedenen und wechselnden Zustiinden sich befiinde 
und daher so verschiedene Spektra aufweisen wiirde. Das ist wenig 
wahrscheinlich und daher bestirkten diese Beobachtungen Lockyer’) 
in elmer sehr eigentiimlichen, zuerst von B. Brodie aufgestellten An- 
schauung, die Lockyer durch zahlreiche Beobachtungen und theore- 
tische Uberlegungen zu stiitzen suchte. 

Diese Anschauung setzt voraus, da die uns bekannten irdischen 
Elemente auf der Sonne nicht in demselben Zustande vorhanden sind 
wie auf der Erde, sondern daB sie dort in Urelemente zerlegt sind. Was 
also unseren irdischen Chemikern trotz aller Miihe nicht gelungen ist, 
die Zerlegung der chemischen Elemente in einfachere Stoffe, das soll 
auf der Sonne infolge der dort herrschenden ungeheuer hohen Tem- 
peratur von selbst erreicht sein. Jedem dieser Urstoffe soll nun ein 
besonderes Spektrum zukommen und die aus diesen Uratomen zu- 
sammengesetzten Atome unserer chemischen Elemente sollen ein Spek- 
trum aussenden, das sich einfach als die Summe aller Spektra 
der in dem Element enthaltenen Urelemente darstellt. Dann wiirden 
also die Linien der Fig. 150 nicht alle demselben Element Hisen an- 
gehdren, sondern sie wiirden verschiedenen Urelementen entsprechen, 
aus denen das Hisen sich zusammensetzt. Diese Urelemente wiirden 
auf verschiedene, nahe beieinander legende Stellen der Sonne ver- 
teilt sein und sich, je nach den Umstiinden bald das eine, bald das 
andere, in lebhafter Bewegung oder relativer Ruhe befinden. Wenn 
mau diese Theorie annimmt, so kann man allerdings eine grofe Zahl 
der auf der Sonne beobachteten Spektralerscheinungen einfacher er- 
kliren als ohne diese sehr kiihne Hypothese. Aber andererseits ist es 
nicht zu verwundern, daB eine so grundstiirzende Hypothese auch 
weitere Erklarungsméglichkeiten gibt, als wenn man sich auf die Tat- 
sachen beschrainkt, welche die auf der Erde ausfiihrbaren Spektralver- 
suche uns gelehrt haben. 

Lockyer hat mit groBem Scharfsinn und unermiidlichem Eifer fiir 
diese ebenso geistreiche wie kiihne Hypothese Argumente gesammelt. 
Manche dieser Argumente sind durch Beobachtungen entkraftet worden 


1) J. N. Lockyer, Phil. Trans. 164 II, 479494, 1874. 
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und gegen die von Lockyer verfochtene Theorie lassen sich viele 
sehr gewichtige Hinwande erheben. Ich glaube nicht, daB diese 
Hypothese viele Anhanger gefunden hat, wohl aber scheint es nach 
der neueren Entwicklung der Physik méglich, sie durch eine Ahnliche, 
sehr viel weniger unwahrscheinliche Anschauung zu ersetzen. Die 
moderne Elektronentheorie nimmt nimlich aus guten Griinden an, daB 
das Linienspektrum der Gase von schwingenden Elektronen, Atomen 
der Elektrizitat, herriihrt, welche in dem chemischen Atom eine gewisse 
Ruhelage haben, in der sie, ahnlich wie ein Pendel in seiner stabilen 
Ruhelage, durch bestimmte Krifte festgehalten werden. Werden sie 
durch dufere Hinwirkungen aus dieser Ruhelage entfernt, so geraten 
sie ihnlich wie ein Pendel in Schwingungen, und diese Schwingungen 
miissen nach der Maxwellschen elektromagnetischen Lichttheorie im 
umgebenden Ather Lichtschwingungen hervorrufen. Die Schwingungs- 
dauer dieser Schwingungen und damit die Wellenlinge des ausgesandten 
Lichtes hiingt von der Grofe der Kraft ab, mit welcher die Elektronen 
nach ihrer Ruhelage hingezogen werden. Diese Kraft wiederum, welche 
wegen ihrer Analogie mit der elastischen Kraft, die jedes Teilchen eines 
elastischen Mediums nach einer bestimmten Ruhelage hinzieht, quasi- 
elastische Kraft genannt wird, kann nur abhiingen von der Anzahl der 
im Atom enthaltenen Elektronen und ihrer Verteilung und Anordnung 
im Atom. Nun zeigen aber die Tatsachen der Gasentladung, der 
Ionisation usw., da die Gasatome verhialtnismiBig leicht Hlektronen 
abgeben oder aufnehmen, so daf wir zu der Anschauung gelangen, dai 
in einem Gase die chemisch voneinander nicht zu unterscheidenden 
Atome doch in bezug auf die Anzahl und Verteilung der in ihnen ent- 
haltenen Hlektronen sehr verschieden sind. Daher werden die verschie- 
denen Atome desselben Gases verschiedene Linienspektren aussenden, 
und wenn infolge der duferen Bedingungen der elektronische Zustand 
desselben gasformigen HKlements in zwei Fallen verschieden ist, so wird 
das Gas eben in beiden Fallen ein verschiedenes Spektrum zeigen. 

Versuche von Lenard haben fiir die Alkalimetalle sowohl in 
Flammen als im elektrischen Lichtbogen gezeigt, da von nahe benach- 
barten Stellen derselben Lichtquelle ein verschiedenes Spektrum aus- 
geht, und zwar treten die verschiedenen, im Spektrum desselben Ele- 
ments vorhandenen Serien an verschiedenen Stellen der Lichtquelle auf, 
sie gehéren also verschiedenen, in riumlich getrennten Zonen angeord- 
neten Atomen an. Aus dem Verhalten der verschiedenen Flammenteile 
im elektrischen Felde schlo8 Lenard, daB bei den Alkalimetallen die 
Hauptserien von elektrisch neutralen, die Nebenserien von positiy ge- 
ladenen Atomen, sogenannten Atomionen, herriihren. 
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Zu ahnlichen, wenn auch im einzelnen etwas abweichenden An- 
sichten gelangte J. Stark durch die Beobachtung des Dopplereffekts 
an Kanalstrahlen. Die von H. Goldstein entdeckten Kanalstrahlen 
sind elektrische Lichterscheinungen, welche man in Vakuumréhren 
erhalt, deren Kathode aus einem durchlécherten Metallblech besteht. 
Dann geht von diesen Lichern nach hinten, d. h. nach der der Anode 
abgewandten Seite des Rohrs, ein Leuchten aus, welches das Gas 
strahlentérmig durchsetzt. Aus der magnetischen und_ elektrischen 
Ablenkung dieser Strahlen laBt sich schlieBen, daB sie aus positiv 
geladenen, schnell bewegten Atomen bestehen. Das von ihnen aus- 
gesandte Licht weist das Linienspektrum der in dem Rohre enthaltenen 
Gasreste auf, und wenn man dieses Licht in Richtung der Bewegung 
der Kanalstrahlen beobachtet, so sieht man die Spektrallinien ge- 
ma8 dem Dopplerschen Prinzip verschoben. Daraus folgt mit voller 
Sicherheit, daB die beobachteten Spektra in der Tat von den schnell 
bewegten Atomionen ausgehen. Durch die Beobachtungen von Stark 
und anderen ist dies bisher fiir die Elemente: Wasserstoff, Lithium, 
Natrium, Kalium, Quecksilber, Aluminium, Kohlenstoff, Stickstoff, Sauer- 
stoff, Helium und Argon bewiesen, und zwar gehéren die ausgesandten 
Linien zum Teil den Hauptserien an, das ist z. B. bei den Alkalimetallen 
der Fall, zum Teil Nebenserien, zum Teil sind es solche, die sich 
bisher nicht haben in Serien einordnen lassen. Dabei scheint das 
Spektrum desselben Elements ein anderes zu sein, je nachdem das 
leuchtende Atom ein ein- oder mehrwertiges Atomion ist, d. h. je 
nachdem es mit einer oder mit mehr Einheiten positiver Elektrizitat 
geladen ist, oder wenn wir den Sprachgebrauch der unitarischen Theorie 
anwenden wollen, je nachdem das vorher neutrale Atom ein oder mehr 
negative Elektronen abgestoBen hat. Dieses Ausstofen von Elektronen 
scheint unter dem HinfluB erhéhter Temperatur von selbst vor sich zu 
gehen, und es ist wahrscheinlich, dab eine der wichtigsten duBeren 
Bedingungen, welche in den Lenardschen Versuchen die raumliche 
Trennung der Emission der verschiedenen Serien hervorrufen, in der 
Temperaturverschiedenheit der einzelnen Zonen der Lichtquelle zu 
suchen ist. 

Wenn wir also sehen, daB schon bei unseren irdischen Lichtquellen 
das gleiche Element an benachbarten Stellen verschiedene Spektral- 
linien aussendet, so brauchen wir uns nicht allzusehr dariiber zu 
wundern, da8 im Sonnenbilde, bei dem Regionen der Sonne, die in 
Wirklichkeit viele hunderte, ja tausende Kilometer auseinanderliegen, 
an derselben Stelle abgebildet werden, verschiedene Linien desselben 
Elementes einen verschiedenen Anblick gewihren, daB die einen ihr 
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normales Aussehen zeigen, die anderen verzerrt und abgelenkt er- 
scheinen. 

Im Sinne dieser Erklirungsméglichkeit wire es wichtig, festzustellen, 
ob die Linien der gleichen Serie in der Regel in den verzerrten Spektren 
der Protuberanzen und Sonnenflecken ein gleiches Verhalten zeigen. 
Bei den Lockyerschen Beobachtungen der Hisenlinien kénnen wir diese 
Frage nicht beantworten, da es noch nicht gelungen ist, die ungeheure 
Menge der Eisenlinien in Serien einzuordnen, bei anderen HKlementen 
verfiigen wir iiber ein allzu spiirliches Material von vergleichbaren 
Sonnenbeobachtungen. In dieser Hinsicht kénnte eine Bemerkung von 
Hale von grofer Bedeutung sein, welcher in der Nahe eimes Sonnen- 
fleckens eine auffallende Verzerrung der dunklen (’-Linie beobachtete 
und in einer allerdings fliichtigen Skizze (Fig. 151) festhielt. Er sagt, 


Fig. 151. 


da sonderbarer Weise die Linie F, welche doch derselben Wasserstoft- 
serie angehdért, keine entsprechende Verzerrung zeigte. Je seltener und 
schwerer zu beobachten die hier erwaihnten Erscheinungen sind, desto 
mehr ware es zu wiinschen, da die Sonnenbeobachter ihnen eine er- 
hohte Aufmerksamkeit zuwenden wiirden. 

Die allergré8Bten Schwierigkeiten hat von jeher das Verstandnis 
der direkt beobachteten und aus den Linienverschiebungen nach dem 
Dopplerschen Prinzip gefolgerten auSerordentlichen Geschwindigkeiten 
der in den Protuberanzen und in der Nihe der Sonnenflecken vorhan- 
denen Gase gemacht. 

Das Dopplerscke Prinzip, an dessen Richtigkeit nicht gezweifelt 
werden kann, léste das optische Problem der Linienverschiebung zwar 
vollkommen, aber es setzte an seine Stelle ein mechanisches Problem, 
welches unseren physikalischen Begriffen als vollstiindig unliésbar er- 
scheint. Denn woher sollen diese ungeheuren (Geschwindigkeiten 
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kommen? Explosionen, welche durch plétzliche Auslisung chemischer, 
unter groBer KEnergieentwicklung verlaufender Umsetzungen entstehen, 
sind in dem Gasozean der Sonne sehr unwahrscheinlich. Es bleibt also nur 
die Annahme plotzlicher Ausdehnung tibrig, welche durch eine gewaltige 
lokale Temperatursteigerung hervorgebracht wird. Der fiir die Hrreichung 
groBer Geschwindigkeiten giinstigste Fall wire dabei der, daB ein Gas aus 
einem geschlossenen Raum durch eine kleine Offnung in das Vakuum aus- 
strémt. Die maximale Geschwindigkeit, welche die Gasmasse als Ganzes 
dabei erreichen kann, wird durch die Grée gegeben, welche man in 
der kinetischen Gastheorie als die wahrscheinlichste Geschwindigkeit 
der Gasmolekiile bezeichnet. Diese wiirde fiir Wasserstoff den Wert 
von 200 Kilometern pro Sekunde aber erst bei einer Temperatur von 
4800000°C erreichen! Da von solchen Temperaturen in den duferen 
Schichten der Sonne keine Rede sein kann, das geht aus den neueren 
Untersuchungen itiber die Strahlung und Temperatur der Sonne, welche 
uns noch beschiftigen werden, mit Sicherheit hervor. Aber selbst wenn 
wir Krafte als méglich annehmen wollten, die den Protuberanzen diese 
ungeheuren Anfangsgeschwindigkeiten zu erteilen imstande wiren, so 
ware dadurch die Frage noch nicht gelést. Denn noch ritselhafter als 
die GréBe der Geschwindigkeiten an sich erscheint der rasche Wechsel 
in der Richtung und GréBe dieser Geschwindigkeiten. So sagt schon 
im Jahre 1870 Respighi, daf es unméglich sei, die verschiedenen Arten, 
in denen die Ausbreitung und Verzweigung der Protuberanzen erfolgt, 
einfach durch die enorme Eruptionsgeschwindigkeit in Verbindung mit 
der Gravitation und der Expansion der aufsteigenden Gasmassen zu er- 
klaren, auch wenn wir den Widerstand der Sonnenatmosphire beriick- 
sichtigen und das Vorhandensein gewaltiger Strémungen in dieser Atmo- 
sphire annehmen. Vielmehr seien wir gezwungen, noch andere Krifte 
anzunehmen, die innerhalb der Hruptionsmassen und zwischen diesen 
und dem Sonnenkorper wirken. 

Wir werden sehr bald eine Theorie kennen lernen, welche es ver- 
sucht, die beobachteten Protuberanzengeschwindigkeiten und Linienver- 
zerrungen auf ganz andere Weise zu erkliren, als durch wirkliche 
Bewegungen der leuchtenden Gase. Hier aber méchte ich nicht unter- 
lassen, auf eine physikalische Kraft hinzuweisen, welche die ungeheuren 
und schnell wechselnden Protuberanzengeschwindigkeiten méglicherweise 
verursachen kénnte.!) Zu ihr weisen die Linienverschiebungen den Weg, 
welche, wie schon erwihnt, J. Stark bei den Kanalstrahlen nachgewiesen 
hat, und welche zweifellos auf den auSerordentlich schnellen Higenbe- 


1) Vgl.E. Pringsheim, Jahresber. d. Schles. Ges. f. vaterl. Kultur 86, 53—56, 1908. 
Pringsheim, Physik der Sonne. 15 
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wegungen der positiv geladenen Atome beruhen. Diese Geschwindig- 
keiten erlangen die Atomionen durch die Kraft des elektrischen Feldes, 
sie sind bei den Kanalstrahlen etwa von derselben GréSenordung, wie 
die allergré{ten jemals beobachteten Protuberanzengeschwindigkeiten. 
Es ist sehr leicht, die Potentialdifferenzen auszurechnen, welche zur 
Wirkung kommen miiften, um einem leuchtenden Wasserstoffatom im 
Vakuum die Geschwindigkeit von v = 500 Kilometer pro Sekunde zu 
erteilen. Ist die Masse des Atoms J/, die elektrische Ladung eines 
Elektrons e und die Potentialdifferenz g, wobei wir uns e und @ in 
absoluten elektromagnetischen Hinheiten gemessen denken wollen, so 
ergibt sich aus dem Gesetze der Hrhaltung der Energie, daB die leben- 
dige Kraft der Bewegung gleich der Arbeit der elektrischen Kriafte sein 
mu, welche diese Bewegung hervorbringen, also 
5Mv? = eg. 
Da nun ungeféahr M = 10-“gr., e = 10-*° gesetzt werden kann, so 
ergibt sich fiir v= 5.10'cm pro Sekunde: g = 12,5.10" elektromag- 
netische Kinheiten, oder da 1 Volt = 10° solcher Hinheiten ist: 
g = 1250 Volt. 

Nun wissen wir, daB in der Erdatmosphire ganz auBerordentlich starke, 
der GréBe nach wechselnde Potentialgefiille existieren, welche mit der 
Hohe abnehmen, aber in der Hohe von 1500 Metern noch zu 36,5, in 
der Héhe von 4000 Metern zu 13 Volt pro Meter gefunden worden 
sind. Diese Potentialgefiille wechseln aber manchmal auSerordentlich 
schnell ihre Gré8e und Richtung, haufig stellen sich sprungweise 
Anderungen von mehreren Tausend Volt im Werte des Potentials ein 
und mitunter ist anstatt der gewdhnlich vorhandenen Zunahme des 
Potentials mit der Héhe eine Abnahme zu beobachten. Wenn diese 
Vorginge im Vakuum stattfinden wiirden, so wiirden sie einem posi- 
tiven Wasserstoffatom schon nach dem Durchfliegen einer Schicht yon 
1 Kilometer Geschwindigkeiten erteilen kénnen,. die den gemessenen 
Protuberanzengeschwindigkeiten um das vielfache iiberlegen waren. 
Uber die Ursachen und den Mechanismus dieser Erscheinungen in der 
Erdatmosphire ist uns nichts sicheres bekannt, wenn wir aber annehmen, 
daB ahnliche Potentialgefille in den Schichten der Sonnenatmosphire 
vorkommen, in denen die Protuberanzen auftreten, und wenn wir ferner 
annehmen, daf dort die Dichtigkeit der Atmosphire sehr gering ist, 
so wiirden die groBen Protuberanzengeschwindigkeiten, ebenso wie die 
auBerordentlich merkwiirdigen schnellen Wechsel in der GréBe und 
Richtung dieser Geschwindigkeiten sich erkliiren lassen. 

Wenn gleichzeitig mehrere leuchtende Gase in einer Protuberanz 
sich bewegen, so wire in erster Anniiherung nach der obigen Formel 
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2a erwarten, da die aus den Linienverschiebungen berechneten Ge- 
schwindigkeiten sich fiir die verschiedenen Elemente, soweit es sich 
um einwertige Atomionen handelt, umgekehrt proportional der Quadrat- 
wurzel aus dem Atomgewicht ergeben miiften. Die Reibung aller- 
dings, welche in Wirklichkeit wenigstens in den tieferen Schichten 
der Sonnenatmosphiire sicher nicht ganz zu vernachlissigen ist, wiirde 
im Sinne eines Ausgleiches der verschiedenen Geschwindigkeiten wirken. 
Jedoch kénnen wir mit groBer Wahrscheinlichkeit annehmen, da 
in den héheren Schichten der Korona, also bei den hohen Protube- 
ranzen, die Reibung eine verschwindend kleine Rolle spielt. Denn es 
ist mehrfach beobachtet worden, dafi Kometen durch die Sonnenkorona 
hindurchgegangen sind, ohne daB sie ee merkliche Verzégerung ihrer 
Bewegung erfahren haben, so der Komet des Jahres 1680, ferner 1843 I, 
1880 X, 1882 H, 1887 I. Der groBe Komet von 1843. ging mitten 
durch die Korona hindurch in einem Abstande von 3 bis 4’ von der Photo- 
sphire. Er durchlief in der Korona eine Strecke von wenigstens 500 000 Kilo- 
metern mit eimer Geschwindigkeit von nahe 570 Kilometern in der 
Sekunde, ohne dadurch die geringste merkliche St6rung seiner Be- 
wegung erfahren zu haben. Hierzu sagt H. C. Vogel in Newcomb- 
Engelmanns Populirer Astronomie: ,,Um eine Vorstellung von dem 
zu haben, was aus ihm geworden wiire, hatte er auch nur die diinnste 
Atmosphire durchkreuzt, brauchen wir nur an die Sternschnuppen zu 
denken, die augenblicklich und vollstandig in Dampf verwandelt werden 
durch die Hitze, welche durch den Widerstand unserer Erdatmosphire 
in einer Hohe von etwa 100 Kilometern entsteht, also in einer Héhe, 
wo die Atmosphire die Fiahigkeit, das Sonnenlicht zu _ reflektieren, 
ganzlich verloren hat. Die Geschwindigkeit der Sternschnuppen betragt 
etwa 40 bis 60 Kilometer in der Sekunde. Erinnert man sich nun, daf 
Widerstand und Wirme mindestens wie das Quadrat der Geschwindig- 
keit wachsen: was wiirde dann das Schicksal eines K6rpers oder einer 
Ansammlung von Kérperchen wie eines Kometen sein, der durch viele 
Hunderttausende von Kilometern auch nur der diinnsten Atmosphire mit 
einer Geschwindigkeit von tiber 500 Kilometern stiirzt!“ 

In der Héhe von 3 bis 4’ tiber der Photosphiire kénnen wir also 
die Dichtigkeit der Korona praktisch gleich Null setzen, und wenn die 
Protuberanzen bewegte Gasmassen sind, so haben wir hier die Bewe- 
gungen zu erwarten, wie sie bei einem Gase eintreten wiirden, das in 
ein vollkommenes Vakuum hineinstrémt. Die meisten Protuberanzen 
freilich erreichen eine bedeutend geringere Hohe, und gerade bei den 
Eruptionsprotuberanzen, bei denen die groBen Higengeschwindigkeiten 
beobachtet werden, ist die mittlere Hohe eine geringere als bei den 
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ruhenden Protuberanzen. Aber auch bei ihnen kommen, wie wir ge- 
sehen haben, Héhen bis zu 13’ vor, und daher wiirde sich die 
Méglichkeit bieten, die aus der elektrischen Hypothese fiir die Protu- 
beranzenbewegung gezogene Folgerung der Abhingigkeit vom Atom- 
gewicht zu priifen. Wie in den tieferen Schichten der Korona die 
Dichte zunimmt, dariiber wissen wir nichts Bestimmtes. Méglicherweise 
kénnte man aus einer genauen Statistik der Abhingigkeit der Protu- 
beranzenbewegung von der Hohe auf Grund jener Hypothese auf das 
Dichtegefalle in der Korona schheSen. Ob allerdings die Protuberanzen 
Gasstréme darstellen, ist noch sehr zweifelhaft. Bei der Schwierigkeit 
dieses Problems aber sollte man meines Erachtens keine Erklirungs- 
moglichkeit auBer acht lassen und iiberall da, wo eine Hypothese zu 
Folgerungen fiihrt, die sich an der Beobachtung priifen lassen, diese 
Priifung wirklich vornehmen. 


Achte Vorlesung. 


Sonnentheorien.. 


Theorien von Wilson, Herschel, Kirchhoff und ZéllIner. 
Schwierigkeiten der Annahme eines festen oder fliissigen Sonnenkerns. 
Ubergang des fliissigen Aggregatzustandes in den gasformigen. Dampf- 
druck und Siedetemperatur. Gesiattigte und tiberhitzte Dampfe. Kri- 
tische Temperatur. Gasformiger Sonnenkern. Anschauungen von Frank- 
land und Secchi. Fayes Wirbeltheorie. Ist die Photosphiare eine 
Wolkenhiille? Die Ansichten von Young. Die Sonne als Gasball. 
Kontinuierliches Spektrum des Sonneninnern. Abnahme der Licht- 
emission von innen nach augen. Gekriimmte Lichtstrahlen. Fata 
Morgana. Himmelskérper erster und zweiter Art. Versuche von 
Wollaston und Wiener. Strahlenkriimmung auf der Sonne. 
Schmidtsche Sonnentheorie. SphirenvergréBerung. Der scharfe 
Sonnenrand eine optische Taéuschung. Die Gréfe der kritischen Sphiire. 
Schwierigkeiten der Schmidtschen Theorie. Andere Erklarung des 
scharfen Sonnenrandes. Thermodynamische Betrachtungen. 


In unsern bisherigen Betrachtungen haben wir eine grofe Fiille 
von Erscheinungen kennen gelernt, die auf der Sonne teils regelmafig, 
teils gelegentlich beobachtet werden k6nnen, und wir haben zahlreiche 
im Laboratorium beobachtbare physikalische Tatsachen herbeigezogen, 
-die vielleicht geeignet erscheinen, auf das eine oder andere solare 
Phanomen ein gewisses Licht zu werfen. Jetzt wollen wir uns einer 
ebenso wichtigen wie schwierigen Aufgabe zuwenden, die von ihrer 
Lésung allerdings noch weit entfernt ist, wir wollen namlich versuchen, 
uns von der Natur der Sonne wenigstens in allgemeinen Ziigen ein Bild 
zu machen, das mit unseren sonstigen Kenntnissen der Naturvorgiinge 
vereinbar ist. 

Der ganze gewaltige Sonnenball innerhalb der Photosphire ist 
unserer Beobachtung entzogen, von ihm kénnen wir nichts sehen und 
keine Kunde dringt zu uns, wir sind daher auf der Sonne ebenso wie 
auf unserer Erde darauf angewiesen, uns auf das Studium der Oberflache 
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zu beschrinken, denn auch in das Innere der Erde ko6nnen wir nur 
bis zu relativ verschwindend geringer Tiefe eindringen. 

Die von den ilteren Naturforschern vertretene und bis zur Ent- 
deckung der Spektralanalyse herrschende Ansicht iiber das Wesen der 
Sonne fubte auf der Beobachtung der Sonnenflecken und schuf sich 
ein Bild der Sonne nach dem Vorbild der Erde. Sie geht wohl auf 
Dominikus Cassini (um 1670) zuriick. Nach ihm besteht die Sonne 
aus einem dunklen festen Kern, der von einem Lichtozean, der uns 
sichtbaren Sonnenscheibe, umgeben ist. Die Sonnenflecken erklaren 
sich dadurch, da die obere Schicht dieses Ozeans stellenweise infolge 
gewaltsamer Bewegungen (Aufwallungen) zerreiBt und den Ausblick 
auf die Berggipfel des dunklen Kerns eréffnet. 

Die Annahme des dunklen Sonnenkerns, der von einer Lichthiille 
umgeben ist, liegt auch den Theorien von Wilson, Bode und 
W. Herschelt) zu Grunde. Letzterer ging allerdings nicht von rein 
naturwissenschaftlichen Gesichtspunkten aus, sondern von der religidsen 
Uberzeugung, daB die Sonne bewohnbar sein miisse. Dies fiihrte ihn 
dazu, einen festen, kiihlen, dunklen Sonnenkern anzunehmen, umgeben 
von zwei getrennten konzentrischen Hiillen, von denen die dufere, die 
Photosphiare, sehr hell und heif sein soll, wihrend die innere von einer 
weniger heiBen und schwicher leuchtenden Dunstschicht gebildet wird. 
Zwischen diese Dunsthiille und den dunklen Sonnenkorper setzt er noch 
eine durchsichtige Luftatmosphiare, in welcher die dunklen oder wenigstens 
nur durch das Licht der auBeren hellen Schicht schwach erleuchteten 
Wolken in einer Héhe von 70 bis 80 geographischen Meilen schweben. 
Kin unbekanntes Fluidum elastischer Natur soll aus der Oberfliiche des 
dunklen Sonnenkerns aufsteigen und beide Wolkenhiillen gelegentlich 
zerreifen. Dabei klafft die obere weiter auseimander als die untere, und 
es entsteht ein Schauloch, durch welches wir einen kleinen Teil des 
dunklen Kerns erblicken, umrandet von der unteren Wolkenschicht, 
etwa wie es in Fig. 152 dargestellt ist. Der Sonnenkern stellt also, 
getreu nach Wilsons Beobachtungen, den tiefliegenden Kern der 
Sonnenflecken, die innere Wolkenschicht den Halbschatten dar. Diese 
untere Schicht erfiillt zugleich die wichtige Aufgabe, die Sonnenbewohner 
vor der allzu intensiven Strahlung der auBeren Lichthiille zu schtitzen, 
und wenn wir einen Sonnenflecken erblicken, erlebt ein kleiner Teil der 
Sonnenbewohner zugleich das seltene Fest, einen Ausblick in den 
Weltenraum zu geniefen. 

Die Ahnlichkeit der Sonne mit den andern Kugeln des Sonnen- 


1) W. Herschel, Phil. Trans. 1795, 46—72; 1801, 265—318 u. 354—362. 


Herschels Sonnentheorie. 231 


systems, so sagt Herschel ,,fiihrt uns zu der Annahme, daf sie héchst 
wahrscheinlich wie die iibrigen Planeten bewohnt ist, von Wesen, deren 
Organe den besonderen Umstiinden dieser groBen Kugel angepabt sind. 
Was immer phantasievolle Dichter sagen migen, indem sie die Sonne 
zu einer Wohnstiitte seeliger Geister machen, oder was ingstliche 
Moralisten behaupten, wenn sie sie zu einem Orte stempeln, der zur 
Bestrafung der Gottlosen dient, so scheinen sie keine andere Begriindung 
fiir ihre Behauptungen zu haben, als bloBe Meinungen und leere Ver- 
mutungen. Ich aber halte mich jetzt fiir berechtigt, auf Grund 
astronomischer Prinzipien die Sonne als eine bewohnte Welt zu 
bezeichnen und ich bin iiberzeugt, da die vorstehenden Beobachtungen 
und die Schliisse, die ich aus ihnen gezogen habe vollstindig geniigen 
um jeden Hinwand hiergegen zuriickzuweisen.“ 

Wenn wir sehen, in wie verhiingnisvoller Weise hier ein geist- 
voller Naturforscher, ein scharfsinniger und exakter Beobachter seine 
vorgefaBten Meinungen 


fiir wissenschaftlich be- pee Css LY 
griindete Tatsachen halt, _—— 
SORA rp oy ee 


so sollte uns das eine 

heilsame Lehre sein und Fig. 152. 

uns darauf hinweisen, wie notwendig die Selbstkritik in der wissen- 
schaftlichen Forschung ist. 

Obwohl die Herschelsche Theorie mit den bekanntesten Gesetzen 
der Wirmestrahlung in grellem Widerspruch steht, und trotz — oder 
vielleicht wegen — ihres phantastischen Aufputzes ist sie bis zur Mitte 
des vorigen Jahrhunderts nahezu alleinherrschend geblieben.. Sie wurde 
infolge der bei der Sonnentinsternis von 1842 gemachten Beobachtungen 
von Arago u. a. noch durch die Annahme einer dritten Hiille ver- 
vollstindigt, die wolkig und unvollkommen durchscheinend der Sitz der 
Protuberanzen sein sollte. Im dritten Bande von Humboldts Kosmos 
wird diese Theorie — freilich ohne Erwahnung der Bewohnbarkeit der 
Sonne — als Ausdruck der damals herrschenden wissenschaftlichen An- 
schauungen sehr ausfiihrlich vorgetragen. 

Endgiiltig beseitigt wurde Herschels Theorie durch die Resultate 
der Spektralanalyse. Diese fiihrte zu der Anschauung, daf rings um 
die wie ein fester oder fliissiger K6rper weibleuchtende Photosphire eine 
Schicht gliihender Gase sich befindet, ebenso wie die feste Erdkugel 
von einer gasformigen Atmosphare umgeben ist. Die auBeren Bedingungen 
allerdings sind in beiden Fallen sehr verschieden, die Temperatur ist an der 
Sonnenoberfliche, wie man aus der blendenden Helligkeit unmittelbar 
ersieht, eine so hohe, wie wir sie mit unseren irdischen Hilfsmitteln 
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iiberhaupt nicht zu erreichen vermégen; und auch der Druck und 
die Dichte der Atmosphare kann an der Photosphiire von ganz anderer 
GréBenordnung sein als an der Erdoberfliiche. Auch die chemische 
Zusammensetzung ist eine ganz andere. Die Sonnenatmosphire besteht- 
nicht aus atmosphiirischer Luft, sondern aus einem Gemisch sehr zahl- 
reicher Elemente in gasférmigem Zustande, die nach unseren Kenntnissen 
nur bei sehr hohen Temperaturen in diesem Zustand bestehen k6nnen. 

Das ist die Grundanschauung von der Konstitution der Sonne, wie sie 
Kirchhoff?) 1861 auf Grund seiner spektralanalytischen Entdeckungen 
entwickelt hat und wie sie seitdem von fast allen Astronomen ange- 
nommen worden ist. Im einzelnen allerdings sind viele verschiedene 
Meinungen méglich, zuniichst iiber die Frage nach dem Aggregatzustand 
der Photosphiire und des Innern der Sonne. 

Kirchhoff selbst nahm als einfachsten Ausdruck seiner Spektral- 
beobachtungen an, daf die Photosphiire die gliihend fliissige Oberfliche 
des fliissigen, oder zum Teil vielleicht auch festen, Sonnenballes ist, 
umgeben von der Chromosphiire, einer Atmosphiare gliihender Gase. 
Die Oberfliche der Photosphire wird durch starke Bewegungen der 
Atmosphire in einer andauernden Wellenbewegung erhalten. Da er 
von der Annahme ausging, da die Lichtemission dieser Gasatmosphire 
ebenso wie die der Photosphire lediglich in Temperaturstrahlung be- 
steht, so folgte aus der Umkehrung der Spektrallinien, also aus dem 
Auftreten der Fraunhoferschen Linien mit voller Sicherheit, daB die 
Temperatur der Photosphire héher sein muf, als die der leuchtenden 
Gasatmosphiare. DaB dies tatsiichlich der Fall sein wird, und daf die 
Temperatur der Sonne ganz allgemein von innen nach aufen abnehmen 
muB, ist nach den Gesetzen der Wirmeleitung und Wirmestrahlung 
so plausibel, daB wir die von Kirchhoff gefolgerte Tatsache als richtig 
anerkennen miissen, selbst wenn wir die Grundlage seiner Schlu8folge- 
.rung, die Annahme, daB® die Strahlung der Chromosphire eine reine 
Temperaturstrahlung sei, bezweifeln. Konsequenterweise zieht Kirch- 
hoff ferner den Schlu8, daB die Fraunhoferschen Linien in Schichten 
der Sonnenatmosphare entstehen, die in einiger Héhe iiber der eigent- 
lichen Sonnenoberfliche liegen. Denn die ihr unmittelbar anliegenden 
Gase werden auch nahezu die gleiche Temperatur haben wie die Pho- 
tosphare, werden also durch ihre Emission dem Photosphirenlichte fast 
genau ebensoviel an Intensitiit zufiigen, als sie ihm durch Absorption rauben. 

Auch im einzelnen fiihrt Kirchhoff die Analogie zwischen Erd- 
und Sonnenatmosphire weiter. Wie in der Erdatmosphire lokale Tem- 


1) G. Kirchhoff, Abhdl. d. Berl. Akad. d. Wiss. 1861. 
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peraturermiedrigungen eintreten, die zur Wolkenbildung fiihren, so 
werden unter analogen Bedingungen auch in der Sonnenatmosphire die 
am leichtesten kondensierbaren Bestandteile sich zu Wolken verdichten, 
die allerdings nicht aus Wasserdampf, sondern aus denjenigen Elementen 
bestehen, deren Siedepunkt am héchsten liegt. Wenn eine Wolke sich 
gebildet hat, so schiitzt sie alle tiber ihr legenden Teile der Sonnen- 
atmosphiare vor der Strahlung der Sonnenoberfliiche, sie kiihlen sich 
ab, und die Kondensation wird dadurch weiter begiinstigt, so daB die 
Wolke nach oben hin schnell an Dicke zunimmt und an Temperatur 
abnimmt. In dieser undurchsichtigen, wegen ihrer relativ niedrigen 
Temperatur schwach leuchtenden Wolke besteht nach Kirchhoff der 
Kern eines Sonnenfleckens.. Der Hof soll durch eine zweite, hédher 
schwebende Wolke gebildet werden, die weniger dicht als die erste, 
halbdurchsichtig ist und einen Teil der Sonnenstrahlung hindurchlaBt. 
,Jene beiden Wolkenschichten“, sagt Kirchhoff, ,, spielen bei der Theorie 
der Sonnenflecken, die ich verteidige, dieselbe Rolle wie die beiden 
Offnungen der wolkigen Atmosphire und der Photosphiire bei derje- 
nigen, welche ich angreife. Denkt man sich die beiden Wolken von 
denselben Dimensionen und an denselben Orten als die beiden Offnun- 
gen, so erklirt sich das Wilsonsche Phinomen nach beiden Theorien 
in genau gleicher Weise.“ 

Diese Wolken schiitzen die tiber ihnen lagernde Atmosphire vor 
der Strahlung des Sonnenkoérpers, dadurch entsteht iiber dem Flecken 
eine Abkiihlung und infolge dieser ein abwiarts gerichteter Luftstrom. 
Die so den oberen Schichten der Atmosphire entzogene Luftmenge 
muB wieder ersetzt werden, und daher bildet sich rings um die Wolke 
ein aufsteigender Strom. Im Flecken selbst muf sich unter der ver- 
einten Wirkung beider Stréme eine radiale, von innen nach aufen 
gerichtete Luftbewegung ausbilden, die sich in der radialen Streifung 
des Halbschattens kundgibt. Die Temperaturdifferenzen, welche diese 
Strémungen hervorrufen, konnen sich auf Tausende von Graden belaufen, 
dementsprechend kénnen die Luftstrémungen eine Heftigkeit erreichen, 
gegen die die stiirksten irdischen Orkane ein Kinderspiel sind. 

Was den Zusammenhang zwischen Fackeln und Flecken_ betrifft, 
so laBt es Kirchhoff unentschieden, ob die Flecken als Folge der durch 
die hohe Temperatur der Fackeln erzeugten Luftstromungen entstehen, 
oder ob umgekehrt diese hohe Temperatur durch die Flecken hervor- 
gebracht wird, welche als schiitzende Decke die Ausstrahlung der unter 
ihnen liegenden Teile der Sonnenoberflache schwichen. 

Bei der Bewertung der Ansichten Kirchhoffs im einzelnen — und 
das gleiche gilt fiir die meisten der anderen noch zu erwihnenden 
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Theorien — diirfen wir nicht vergessen, daf sie zu einer Zeit aufge- 
stellt wurden, in der das Material an beobachteten Tatsachen noch ein 
iiberaus spirliches war. Seitdem ist eine solche Fiille von Erschei- 
nungen entdeckt worden, da’ manche Ansichten dadurch ohne weiteres 
als unzutreffend sich erweisen lassen. Andererseits ist durch die er- 
driickende Fiille des Beobachtungsmaterials die Aufstellung einer allge- 
meinen Theorie ungeheuer erschwert worden. 

Auch Zéllner') geht von der Ansicht aus, daB der Sonnenkern 
im wesentlichen aus einer gliihenden, fliissigen Masse besteht. Zur Er- 
klirung der Protuberanzen nimmt er an, daf sich unter der Oberflache 
groBe blasenférmige Héhlungen befinden, in denen Gase, besonders 
Wasserstoff, unter enormen Drucken eingeschlossen sind. Wenn die 
Gase die iiber ihnen lagernde fliissige Decke sprengen, so ergieBen sie 
sich als Protuberanzen in die Sonnenatmosphire. Was wir fiir gewohn- 
lich als Photosphire erblicken, ist aber nicht die Oberfliche der fltissigen 
Sonnenkugel, sondern eine dauernd bestehende Schicht von Wolken, 
welche diese Kugel in einiger Entfernung umgibt. Nur manchmal 
entstehen Offnungen in diesen Wolken, und wenn diese groB genug 
sind, so kiihlen sich die darunter befindlichen Stellen der Sonnenober- 
flache so weit ab, daB sich auf dem feurigen Meere feste Substanzen, 
Schlacken bilden, die, auf der Fliissigkeit schwimmend, durch Ausstrah- 
lung und infolge ihrer schlechten Warmezufuhr von unten auf Tempe- 
raturen herabsinken, bei denen sie nur wenig oder gar nicht mehr 
leuchten. Diese Schlacken sollen die Kerne der Sonnenflecken bilden. 
Die Héfe sind Kondensationswolken, die in gewisser Héhe dariiber die 
Kiisten dieser Schlackeninseln umgeben. Nach dieser Theorie, welche 
tibrigens vollkommen verlassen ist, wiirden in der Tat, entsprechend 
der Wilsonschen Anschauung, die Kerne der Sonnenflecken tiefer liegen 
als die iibrige Photosphire. 

Zu ahnlichen Ansichten bekennt sich Respighi?®) (1870). Er sieht die 
Photosphire als eine leuchtende fliissige Masse oder als eine Dampfschicht 
von passender Dichte an, durch deren Gewicht verschiedene Gase, besonders 
Wasserstoff, im Innern der Sonne bei hoher Temperatur und enormer 
Spannung eingeschlossen und komprimiert werden. Die eingeschlossenen 
Gase, deren Dichte nur wenig von der der fliissigen Hiille abweicht, be- 
finden sich nicht im stabilen Gleichgewicht, daher entstehen durch 
hydrostatischen Druck gewaltige Strémungen, die mit groBer Geschwin- 
digkeit gegen die Oberfliche hindriingen und endlich durch ihre enorme 


1) F. Zéllner, Astron. Nachr. 76, 225—242, 1870. 
2) L. Respighi, Americ. Journ. of Science 1, 283—287, 1871. 


Theorien yon Zéllner und Respighi. 2aD 


‘Expansivkraft den Widerstand der fitissigen Hiille tiberwinden und diese 


je nach der Tiefe, aus der sie stammen, und dem Grade ihrer urspriing 
lichen Spannung mit gréBerer oder geringerer Geschwindigkeit durch- 
brechen. Um diese Ausbriiche aber zu der ungeheuren Geschwindigkeit 
der Protuberanzen zu bringen, miiBten, wie wir schon in der vorigen 
Vorlesung (8. 225) erwihnt haben, noch andere unbekannte Kriifte vor- 
handen sein, die innerhalb der Eruptionsmassen oder zwischen diesen 
und dem Sonnenkérper wirken. 

Nach dieser Hypothese wiirde der Wasserstoff, der aus dem 
Sonnenkérper hervorbricht, der Chromosphiare als Nahrung dienen und 
so den schnellen Verlust ersetzen, den diese wahrscheinlich dadurch 
erleidet, daB sich der in ihr enthaltene Wasserstoff mit den Substanzen 
der Photosphire verbindet. 

Auf Grund der Spektralbeobachtungen hilt es Respighi fiir un- 
wahrscheinlich, daf die Flecken Héhlungen oder Wolken sein sollen, er 
betrachtet sie vielmehr als teilweise Verdunklungen der Photosphire, 
vermutlich durch auf ihr schwimmende Schlacken oder Schaum hervor- 
gebracht. Hine Erklarung fiir die Trennung in Kern und Halbschatten 
ist dadurch, wie schon Respighis englischer Ubersetzer A. W. Wright 
hervorhebt, nicht gegeben. 

Die Annahme eines festen oder fltissigen Sonnenkerns ist nur 
schwer mit dem fiir die mittlere Dichte der Sonne gefundenen Werte 
zu vereinigen, der, wie wir gesehen haben, nur etwa ein Viertel der 
mittleren Dichte der Erde betrigt. Dabei war vorausgesetzt, daB sich 
die ganze aus der Anziehung auf die Erde nach dem Gravitationsgesetz 
berechnete Sonnenmasse innerhalb der uns unter einem Winkel von 
ungefahr 32 Minuten erscheinenden Photosphiire befindet. In Wirklich- 
keit aber ist ein Teil der Sonnenmasse sicher auBerhalb der Photosphiare 
in der Chromosphire und der Korona verteilt, der angegebene Wert 
fiir die mittlere Dichte ist also sicher nicht zu klein, sondern eher 
etwas zu groB. Wenn wir es aber als eine Folgerung aus den Spek- 
tralbeobachtungen ansehen, daB die Sonne im wesentlichen aus den 
gleichen Stoffen aufgebaut ist als die Erde, wenn wir aus dem Vor- 
kommen der Hisenlinien nicht nur unter den Fraunhoferschen Linien, 
sondern auch unter den Chromosphiren- und Protuberanzenlinien, 
schlieBen, daB ein so schweres Element wie Hisen reichlich auf der 
Sonne vertreten ist, so erscheint es kaum méglich, die mittlere Dichte 
des fliissig gedachten Sonnenkérpers so gering anzunehmen. 

Diese Uberlegung fiihrte zu der Annahme, daf der Sonnenball im 
wesentlichen gasférmig ist, eine Annahme, die wohl von allen Sonnen- 
forschern ohne Ausnahme jetzt geteilt wird. Denken wir uns einen so 
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ungeheuren Gasball, so miissen nach den allgemeinen Gesetzen der Mechanile 
und der Wiarmelehre Druck und Temperatur von auSen nach innen sehr 
stark zunehmen. Aus der Farbe des Sonnenlichts, aus den gewaltigen 
Energiemengen, welche die Sonne in den Weltraum hinausstrahlt, geht 
ohne Zweifel hervor, daB die Temperatur der strahlenden Schichten 
sehr hoch sein mu8. Das gilt fiir die strahlende Oberfliiche, die Photo- 
sphire, und fiir diese kénnen wir mit vollkommener Sicherheit sagen, 
daB ihre Temperatur mindestens 5000°—6000°C betragt. Sehr viel 
héher muB die Temperatur in den tiefer gelegenen Schichten des 
Sonnenballs sein. Und wenn auch wegen der groBen Gravitation auf 
der Sonne, welche an der Oberfliche eine etwa 27 mal gréBere Schwer- 
kraft bedingt als auf der Erde, im Innern der Sonne ganz gewaltige 
Drucke herrschen miissen, kénnen diese Drucke doch nicht geniigen, 
um die auf der Sonne vorhandenen elementaren Stoffe aus dem gas- 
formigen in den fliissigen oder festen Zustand tiberzufihren. 

Denn die Erfahrung hat gezeigt, daB der Vorgang der Kondensation, 
des Uberganges aus dem Gaszustande in den fliissigen Aggregatzustand 
fiir jeden Stoff an ganz bestimmte Temperaturbedingungen gebunden ist. 
‘Jedermann weiB, daB Wasser unter gewOhnlichen Umstinden, d. h. unter 
dem Druck einer Atmosphire oder einer Quecksilbersiule von 760 mm 
Hohe bei 100° C siedet. Wiahrend beim Verdunsten das Wasser, und ebenso 
jede andere Fliissigkeit, nur an der Oberfliiche aus den fliissigen in den 
gasformigen Ageregatzustand tibergeht, besteht der Vorgang des Siedens 
darin, da8 im Innern der Fliissigkeit fliissiges Wasser in Wasserdampf 
von gleicher Temperatur verwandelt wird. Wenn wir ein mit Wasser 
nicht vollstindig gefiilltes GefiB, aus welchem die Luft entfernt ist, 
bei der konstanten Temperatur von 100° stehen lassen, so ist der untere 
Teil des GefaBes mit fliissigem Wasser, der obere mit Wasserdampf 
von 100° gefiillt, und das Mengenverhiltnis zwischen Wasser und Dampf 
stellt sich stets von selbst so ein, da der. Druck des Dampfes 
genau eine Atmosphiare betragt. Bei diesem Druck und dieser Tempe- 
ratur also kann Wasser im fliissigen und im gasformigen Zustand 
dauernd nebeneinander bestehen, zwischen den beiden Ageregatzustiinden 
— den beiden Phasen, wie man jetzt zu sagen pflegt, — tritt eine 
deutliche Scheidung ein, sie sind durch eine Trennungsfliche, eine Un- 
stetigkeitsfliche, voneinander abgesondert. Hrhéhen wir die Temperatur 
des GefaBes und halten es dauernd auf dieser erhéhten Temperatur, 
so beginnt das Wasser zu sieden, und das Sieden geht so lange fort, 
bis der durch den neugebildeten Wasserdampf erhéhte Druck einen 
ganz bestimmten, der neuen Temperatur entsprechenden Wert’ ange- 
nommen hat. Wenn wir die Temperatur nicht erhéht, sondern erniedrigt 
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atten, so hiitte sich eine gewisse Menge Wasserdampf als Wasser 
niedergeschlagen, bis der Dampfdruck auf einen ganz bestimmten, der 
neuen Temperatur entsprechenden Wert gesunken wiire. Betriigt die 
Endtemperatur z. B. 110°, so hért das Sieden auf und der unverinder- 
liche Dauerzustand beginnt, sobald der Druck auf 1057,37 mm Queck- 
silber gestiegen ist, ist die Endtemperatur 90°, so hért die Kondensation 
auf, sobald der Druck auf 525,39 mm gesunken ist. So gehért zu 
jeder Temperatur ein ganz bestimmter Dampfdruck, den wir als den 
Druck des gesittigten Dampfes bei der betreffenden Temperatur be- . 
zeichnen, oder anders ausgedriickt, zu jedem Dampfdruck gehért eine 
bestimmte Temperatur, bei welcher die Fliissigkeit siedet, und die daher 
als die dem betreffenden Druck entsprechende Siedetemperatur bezeichnet 
wird. Auf dem Mont Blanc betrigt der normale Barometerstand bloB 
417 mm, daher siedet das Wasser schon bei der zu diesem Druck 
gehorigen Siedetemperatur von ungefahr 84° C. 

Ich habe hier (Fig. 153) eine Kochflasche, die mit 
heiBem Wasser von etwa 95° halb gefiillt ist, sie kommu- 
niziert durch den Hahn h, mit der Atmosphire, durch 
das zweite mit Hilfe des Hahnes h, verschlieBbare Glas- 
rohr mit einem luftleer gepumpten gréferen Reservoir. 
SchheBe ich den Hahn fh, und Gffne h,, so beginnt das 
Wasser sofort lebhaft zu sieden, obwohl kein Feuer 
darunter ist. SchlieBe ich den Hahn h, wieder, so hort 
das Sieden alsbald auf, um wieder zu beginnen, sobald ich 
den Hahn wieder 6ffne. 

Gehen wir andererseits von einem Gefi®B aus, welches vollistandig 
yon Wasserdampf bei einer bestimmten Temperatur und einem be- 
stimmten Druck angefiillt ist, so ist das nur méglich, wenn der Druck 
des Dampfes nicht héher ist, als die Spannung des gesittigten Wasser- 
dampfes bei der betreffenden Temperatur. Ist der Druck niedriger als 
diese Spannung oder, was dasselbe ist, die Temperatur hoéher als die 
zu diesem Druck gehérige Siedetemperatur, so nennen wir den Dampf 
ungesittigt oder iiberhitzt. Ist der Dampf gerade gesittigt, d. h. ist 
die Temperatur die dem Dampfdruck entsprechende Siedetemperatur, 
und wir lassen jetzt entweder die Temperatur sinken oder wir steigern 
bei konstanter Temperatur den Druck, so schlagt sich fliissiges Wasser 
nieder, und zwar genau so viel, da der Druck des itibrigbleibenden 
Dampfes gleich der Spannung des gesiittigten Wasserdampfes bei der 
betreffenden Temperatur wird. Bei Temperaturerniedrigung oder Druck- 
erhéhung tritt also eine Kondensation, ein Ubergang der gasférmigen 
Phase in die fliissige ein. 


Fig. 153. 
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Genau das gleiche gilt fiir alle Fliissigkeiten und Dimpfe, und da 
alle Stoffe, die wir in gasférmigem Zustande kennen, auch in den 
fliissigen tibergefiihrt werden kénnen, so gehdrt diese Beziehung zwischen 
Dampfspannung und Siedepunkt und der Vorgang der Verdampfung und 
Kondensation zu den allgemeinsten Hrscheinungen der Physik. Die 
normalen Siedepunkte freilich, d.h. die dem Drucke von 760 mm Queck- 
silber zugehérigen Siedetemperaturen sind fiir die verschiedenen Sub- 
stanzen sehr verschieden. In Tabelle 16 sind die Siedepunkte einiger 
auf der Sonne vorkommender chemischer Elemente angegeben. 


Tabelle 16. 


Siedepunkte einiger chemischer Hlemente. 


Element Siedepunkt 
Helium — 267°C. 
Wasserstoff — 252 
Natrium Gas. 4D0 
Kadmium See OU, 
Magnesium OU 
Blei » 1500 
Kupfer 5 2 LOO 


Manche Elemente, deren Siedepunkt wir nicht kennen, verfliichtigen 
sich bei hoher Temperatur, so z. B. Indium in der Rotglut, Osmium 
in der WeifSglut, Silizium und Kohlenstoff im elektrischen Ofen bei 
sehr hoher WeiBglut, andere kénnen wir zwar nicht bei Atmosphiiren- 
druck, wohl aber im Vakuum zum Sieden bringen, so z. B. Barium. 
Aber auch die am allerschwersten verdampfbaren Elemente, wie Platin, 
Palladium usw., kénnen wir im elektrischen Lichtbogen oder im elek- 
trischen Funken, der zwischen Elektroden aus dem betreffenden Ele- 
mente oder aus Lésungen desselben iibergeht, in den gasformigen 
Zustand versetzen und zum spektralen Leuchten bringen. Wir sind 
daher zu der Annahme berechtigt, daf bei den héchsten erreichbaren 
irdischen Temperaturen alle chemischeu Elemente in den gasférmigen 
Zustand tibergehen. 

Wenn die Temperatur tiefer ist als die dem herrschenden Druck 
entsprechende Siedetemperatur, so siedet die Fliissigkeit zwar nicht, 
aber sie verdampft an der Oberfliche, es tritt Verdunstung ein. Ist 
der Dampf iiber der Fliissigkeit der reine Dampf dieser Substanz, 
wie das bei dem vorhin betrachteten WassergefiiBe, aus dem man die 
Luft entfernt hatte, der Fall war, so hort das Verdampfen auf, sobald der 
Dampfdruck die Spannung des gesittigten Dampfes erreicht hat. Ist 
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der Dampf der Fliissigkeit mit anderen Gasen gemischt, steht also z. B. 
Wasser an der freien Luft, so verdampft es so lange, bis der Partial- 
druck des Wasserdampfes iiber der Fliissigkeit gleich der Spannung 
des gesittigten Wasserdampfes geworden ist. Das wird freilich bei an 
der offenen Luft stehendem Wasser selten eintreten, da der gebildete 
Dampf in die Atmosphiire weggefiihrt wird, aber man kann diesen 
Zustand leicht erreichen, wenn man Wasser in einem gréSeren, mit 
Luft gefiillten geschlossenen Gefife verdampfen lift. In jedem Falle 
also stellt sich, falls sich iiberhaupt ein Gleichgewichtszustand bilden 
kann, dieser so ein, daB der Druck des vorhandenen Dampfes fiir sich 
allein, also der Partialdruck, gerade gleich dem Druck des bei der be- 
treffenden Temperatur gesittigten Dampfes ist. 

Wir haben vorhin gesagt, daf fiir jede Substanz eimer jeden 
Temperatur ei bestimmter Druck des gesittigten Dampfes entspricht. 
Das ist nicht ganz richtig, sondern wir miissen hinzufiigen, bei jeder 
Temperatur, bei welcher iiberhaupt gesiittigter Dampf bestehen kann. 
Denn es hat sich herausgestellt, daB dies kemeswegs bei allen Tempe- 
raturen der Fall ist, und daf es daher nicht bei allen Temperaturen 
moéglich ist, ein Gas zu verfliissigen. Vielmehr lehrt die Erfahrung, 
daB es fiir jede Substanz eine bestimmte Grenztemperatur gibt, oberhalb 
deren sie bei keinem noch so hohen Drucke im fliissigen oder festen 
Zustande bestehen kann, oberhalb deren es daher unméglich ist, den 
betreffenden Stoff zu kondensieren, ihn aus dem gasférmigen Zustande 
in den fliissigen iiberzufiihren. Diese Grenztemperatur, welche das 
ganze Temperaturgebiet in zwei Teile scheidet, das héhere, in welchem 
die Substanz nur in gasférmigem Zustande bestehen kann, und das 
tiefere, in dem sie sowohl den fliissigen oder festen wie den gasformigen 
Zustand annehmen kann, hei®t die kritische Temperatur. Der 
niedrigste Druck, bei welchem unmittelbar unterhalb der kritischen 
Temperatur Kondensation eintritt, heiBt der kritische Druck, und der 
Zustand des Gases in dem Temperaturgebiet unmittelbar tiber der 
kritischen Temperatur und bei Drucken, die dem kritischen sehr nahe 
liegen, wird als kritischer Zustand bezeichnet. Die Dichte der 
Substanz im kritischen Zustande heiBt die kritische Dichte. 

Die Entdeckung der kritischen Temperatur machte Cagniard de 
Latour 1822 am Schwefelather, bald konnte er dasselbe Verhalten bei 
Alkohol, Wasser und Schwefelkohlenstoff feststellen. Hine klare Hinsicht 
von der Bedeutung dieser Erkenntnis erhielt man aber erst durch Versuche, 
die Andrews’) 1869 an der Kohlensiure anstellte. Sein Apparat (Fig. 154) 


1) Th. Andrews Phil. Trans. 1869 II, 557—590; Pogg. Ann. Ergainzungsb. 
5, 64—87, 1871. 
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bestand aus zwei starken, in der Mitte durch ein Rohr d verbundenen 
Metallrohren A, A’, die mit Wasser gefiillt waren. Von oben tauchten 
in das Wasser zwei in die Metallrohre luftdicht eingefiihrte Glasrohre 
a, a ein (in der Figur ist nur letzteres zu sehen), die oben in engere 
oben geschlossene Rohre }, b’ ausliefen. Zwei von unten in das Wasser 
eintanchende, durch die Schrauben ¢, c’ bewegliche Stempel dienen zur 
Herstellung hoher Drucke. Das Rohr } enthalt die zu untersuchende 
Kohlensaure, das Rohr 0’ ist mit Luft gefiillt und dient nur als Manometer, 
da man aus dem Volumen der eingeschlossenen Luft auf den Druck 
schlieBen kann. Beide Gase sind von 
dem die Réhren a und @’ erfiillenden 
Wasser durch einen kleinen Queck- 
- silberfaden «, «’ getrennt. Die Rohreb,b’ 
sind mit weiteren Glasrohren umgeben, 
durch welche ein Wasserstrom von 
meSbar verinderlicher Temperatur hin- 
durchflieBt. So war Andrews imstande, 
gleichzeitig die Temperatur und das 
Volumen der Kohlensiure im Rohre } 
zu messen und ihren Druck durch 
das Volumen der unter dem gleichen 
Drucke in b’ eingeschlossenen Luft 


zu bestimmen. 

Andrews stellte seine Versuche 
so, an, daB er das Volumen der Kohlen- 
siure als Funktion des Druckes bei 
konstant gehaltener Temperatur be- 
stimmte und den Verlauf dieser Funk- 
tion graphisch auftrug. So erhielt er 


Fig. 154. 


Kurven, die die Anderung des Volumens mit dem Druck bei konstanter 
Temperatur darstellen, sogenannte Isothermen. In Fig. 155 sind einige 
dieser Isothermen aufgezeichnet. Als Ordinaten sind die Drucke in Atmo- 
sphiren, als Abszissen die Volumina aufgetragen, und zwar bedeuten die 
unten angegebenen Zahlen das Volumen der Kohlensiure in Tausendteilen 
desjenigen Volumens, welches das Gas bei 0° und 1 Atmosphire Druck 
einnimmt. Wenn also die untersuchte Menge Kohlensiiure in diesem 
Normalzustande 1 cbem ausfiillt, so wiirde die Abszisse 10 einem Volumen 
von 0,01 chem entsprechen. An jeder Isotherme ist die entsprechende 
Temperatur angegeben. Betrachten wir zunichst die Isotherme 13,1°. 
Bei dem Drucke von etwa 46 Atmosphiiren ist die ganze CO, gas- 
formig, das Volumen ist 0,014 des Normalvolumens, verringern wir das 
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Volumen, so steigt der Druck in regelmifiger Weise, bis er den Wert 
49 Atmosphiren erreicht hat, und das Volumen 0,0124 des normalen 
betrigt. Hier hat die Kurve einen scharfen Knick, bei weiterer Volumen- 
verringerung bleibt der Druck konstant — oder da bei den Versuchen von 
Andrews die CO, nicht vollkommen rein war, anniihernd konstant —, bis 
das Volumen 0,022 geworden ist. Dieser horizontale Ast der Kurve ent- 
sprichtdem Vor- 95 


gange der Ver- 
fliissigung, bei 
dem Druck von 
etwa 49 Atmo- 
spharen ist die 
Siedetemperatur 
Meme O. 213,19) 4 <68|5 
daher tritt bei 
diesem Druck 
Kondensation 
ein, die bei wei- 
terer Volumen- 
verringerung 
fortdauert, bis 
alle CO, aus dem 
gasformigen in 
den fliissigen Zu- 
stand __ tiberge- 
fiihrt ist. Dies 
ist bei dem Vo- 
lumen 0,022 er- 
reicht, weitere 45 
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Druck in Atmosphiren, 
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Kompression 1st Volumen in Tausendteilen des Normalvolumens. 


bei der nunmehr Fig. 155. 


fliissigen CO,, welche nahezu inkompressibel ist, ohne merklichen Erfolg, 
der Druck steigt vom Volumen 0,022 ab ohne merkliche Abnahme 
des Volumens. Hinen &hnlichen Verlauf zeigt die Kurve 21,5°, nur 
daB hier der regelmiBige Verlauf, welcher den gasférmigen Zustand 
charakterisiert, bis zum Volumen 0,09 und dem Druck 60 Atmosphiren 
reicht, die Siedetemperatur 21,59 entspricht der Dampfspannung 
60 Atmosphiren. 

Ganz anders verliuft die Isotherme 48,1°. Bei dieser Temperatur 
bleibt die CO, unter jedem Drucke gasformig, und die Kurve steigt daher 


auf ihrer ganzen Linge mit abnehmendem Volumen regelmaBig an. Die. 
Pringsheim, Physik der Sonne. 16 
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zwischen 48,19 und 21,5° gezeichneten Kurven 35,5° und 31,1° zeigen eine 
andere Gestalt, als die beiden bisher betrachteten Typen. Ihre rechte Seite 
(groBe Volumina) zeigt den Charakter des fiir die gasférmige Phase beobach- 
teten Verlaufs, die linke Seite (kleine Volumina) die fiir fliissige CO, 
charakteristische Gestalt. Zwischen diesen beiden Hxtremen aber zeigt 
sich kein horizontales, durch einen plétzlichen Knick von den beiden 
Kurvenenden getrenntes Stiick, sondern sie gehen in einer stetig ge- 
kriimmten Weise ineinander tiber. Bei niedrigen Drucken und grofem 
Volumen verhilt sich hier die CO, wie ein Gas, bei hohen Drucken 
und kleinem Volumen wie eine Fliissigkeit, aber diese beiden Zustande 
gehen nicht wie bei der Kondensation bei einem scharf ausgepragten 
Umwandlungspunkt, bei dem gasformige und fliissige CO, getrennt zu. 
beobachten sind, aus einander hervor, sondern in ganz stetiger Weise, 
ohne daB man eine Veriinderung der Substanz, einen Ubergang vom gas- 
formigen in den fliissigen Zustand bemerkt. Die héchste Temperatur, 
bei der ein solcher Kondensationsvorgang noch beobachtet werden kann, 
ist etwa 31°, hier wiirde die Isotherme noch zwei Knicke und dazwischen 
ein ganz kurzes, horizontales Stiick aufweisen, bei 31,1° ist das nicht 
mehr der Fall, 31,1° ist die kritische Temperatur der CO,, oberhalb 
welcher der Kondensationsvorgang durch keinen noch so hohen Druck 
realisierbar ist. Der kritische Druck betragt etwa 75 Atmosphiren, 
bei 31,0° und 75 Atmospharen kann man also CO, verfliissigen. Bei 
der Temperatur von 31,1° aber und den ihr nach oben hin benachbarten 
geht die CO, von einem Zustande, in welchem sie sich benimmt wie 
ein Gas, in emen Zustand, in welchem sie sich benimmt wie eine 
Fliissigkeit, ganz stetig und allmihlich tiber. Hier hirt der sonst so 
scharf hervortretende Gegensatz zwischen gasformigem und fliissigem 
Ageregatzustand auf, beide erscheinen nur als die Endglieder einer 
kontinuierlichen Reihe von Zustiinden, bei denen die Eigenschaften der 
Substanz sich ganz allmihlich und stetig veriindern. Das Hauptresultat 
von Andrews’ Versuchen besteht also darin, daB Fliissigkeits- und Gas- 
zustand keine wesentlich verschiedenen Aggregatzustinde sind, sondern 
durchaus stetig ineinander iibergefiihrt werden kénnen. 

In der Tat kénnen wir z. B. gasférmige CO, von 21,5° in fliissige 
CO, von derselben Temperatur iiberfiihren, ohne daB irgendeine plétz- 
liche Anderung in den Higenschaften der Substanz eintritt, ohne dai 
eine Verfliissigung, eine Kondensation zu bemerken ist. Ebenso kénnen 
wir in durchaus stetiger Weise fliissige CO, von 21,5° in gasfdrmige 
CO, derselben Temperatur ohne jede Andeutung eines Verdampfungs- 
vorganges tiberfiihren. Um Ihnen letzteres zu zeigen, bediene ich mich 
eines Apparates, der dem von Andrews benutzten, in Fig. 154 dar- 
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gestellten vollkommen nachgebildet ist. Da wir auf die Messung des 
Druckes keinen Wert legen, so geniigt die linke Hilfte des Andrews- 
schen Apparates, also nur ein Metallzylinder, auch ist das den Zylinder 
anfiillende Wasser durch Quecksilber ersetzt. Mit Hilfe einer Projektions- 
lampe werfen wir das Bild der Glasréhre b auf unsern Projektionsschirm. 
Wir gehen aus von gasférmiger CO, bei einer Temperatur von etwa 
21,5°. Indem wir diese Temperatur durch das die Réhre b umspiilende 
Wasser konstant halten, beginne ich jetzt zu komprimieren, der Queck- 
silberfaden « beginnt zu steigen, das CO,-Volumen in b sich zu ver- 
ringern. Setze ich die Kompression durch weiteres Drehen an der 
Schraube c¢ fort, so steigt das Quecksilber immer weiter, und jetzt 
bildet sich plétzlich ein kleiner Tropfen fliissiger CO,, es muB also der 
Druck von 60 Atmosphiren erreicht sein. Sie sehen diesen Tropfen 
deutlich iiber dem Quecksilberfaden « als durchsichtige, wasserhelle 
Fliissigkeit, und Sie sehen die scharfe Grenzflache zwischen ihm und der 
dariiber befindlichen gasformigen CO,. Bei weiterer Kompression nimmt 
das Volumen fortdauernd ab, der Quecksilberfaden steigt, und gleich- 
zeitig wachst der Fliissigkeitstropfen tiber «, wiihrend der gasférmige 
Anteil der CO, immer kleiner und kleiner wird. Endlich jetzt ist der 
letzte Rest Gas iiber der fliissigen CO, verschwunden, diese erfiillt den 
ganzen freien Raum von 0 iiber a mit einer vollstiindig homogenen 
Fliissigkeit. Wir haben also jetzt alle CO, verfliissigt und reine fliis- 
sige CO, von 21,5° vor uns bei einem Druck, der etwa 65 Atmosphiren 
betragen diirfte. Diese fliissige CO, wollen wir jetzt in stetiger Weise 
in gasformige CO, von derselben Temperatur 21,5° verwandeln. Zu 
diesem Zwecke steigern wir die Temperatur des die Réhre 6 umspii- 
lenden Wassers allmahlich bis auf etwa 35° und halten diese Temperatur 
nunmehr konstant. Jetzt verringern wir durch Drehen an der Schraube 
e den Druck wieder ganz allmihlich, bis er auf etwa 55 Atmosphiaren 
gesunken ist. Dabei sinkt der Quecksilberfaden «@ allmahlich, das Vo- 
lumen der fliissigen CO, in 6 nimmt immer mehr und mehr, aber ganz 
allmahlich und stetig zu, der ganze Raum in 0 tiber a bleibt dauernd 
mit der homogenen Fliissigkeit gefiillt, keine Spur einer Veranderung, 
nichts was auch nur entfernt auf den Vorgang der Verdampfung hin- 
deuten wiirde, ist zu erblicken. Wenn der Druck auf 55 Atmosphiren 
gesunken ist, bringen wir die Temperatur der Wassersptilung wieder 
ganz allmihlich auf etwa 21,5° zuriick. Dabei tritt weiter nichts ein, 
als eine kleine Volumenverminderung, und wir sollten glauben, daB die 
CO,, welche ohne jeden VerdampfungsprozeB aus fliissiger CO, von 
21,5° entstanden ist, immer noch im fliissigen Aggregatzustand sich 


befindet. Das ist aber keineswegs der Fall, denn wenn wir jetzt bei 
16* 
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der konstanten Temperatur von 21,5° den Druck wieder steigern, so 
tritt, sobald wir den Druck von 60 Atmosphiren erreichen, wieder 
deutliche Kondensation ein, ein Zeichen, daB unser Endprodukt von 
21,5°C. und 55 Atmosphiren gasf$rmig war. Wir haben also in der 
Tat fltissige CO, von 21,5° in gasformige derselben Temperatur ohne 
jeden Verdampfungsvorgang in ganz stetiger Weise tibergefiihrt. Den- 
selben ProzeB hatten wir auch in umgekehrter Richtung ausfiihren und 
gasformige CO, von 21,5° in fliissige derselben Temperatur ohne jeden 
Kondensationsvorgang verwandeln k6énnen. 

Dieselben Erscheinungen, die Andrews an CO, _ beobachtete, 
treten bei allen anderen der Untersuchung zugiinglichen kondensierbaren 
Gasen ein, nur liegt fiir die verschiedenen Substanzen die kritische 
Temperatur sehr verschieden. Bei den sogenannten permanenten Gasen, 
die lange Zeit allen Bemtihungen, sie zu verfltissigen, widerstanden, 
liegt die kritische Temperatur sehr tief, daher konnte noch so groBe 
Drucksteigerung nicht zum Ziele fiihren. Die Kondensation dieser perma- 
nenten Gase gelang erst, als man die unterhalb der kritischen Temperaturen 
dieser Substanzen liegenden tiefen Temperaturen herzustellen gelernt 
hatte, dann konnte man Luft, N, O, H, ja selbst Helium verfliissigen. 

In der folgenden Tabelle sind die kritischen Daten fiir einige 
Substanzen angefiihrt, daneben auch noch die normale Siedetemperatur 
und die normale Dichte im fliissigen Zustande bei 0° und 760mm Druck. 


Tabelle 17. 
Kritische Daten einiger Substanzen. 
Kritische Normale | 
| Substanz ; | 
| Temperatur | Druck Dichte Siedetemperatur | Dichte 
| Ather 194°. 36 Atm. 0,26 35°C. 0,73 
Alkohol 243 63 0,28 78 0,79 
Benzol 290 50 0,30 80,4 0,88 
Brom 302 — 1,18 63 3,15 
Chlor 148 94 0,55 =e 856 fee 
Helium — 268 3 0,15 — 268,5 0,15 
Jod 512 — —- 184 — 
Kohlensaure 31,35 73 0,46 _— — 
Krypton — 62,5 41,2 — — 151,7 = 
Luft — 141 39 — _ — 
Sauerstoff — 119 51 0,4 — 182 — 
Stickstoff — 145 33,6 0,298 — 194 — 

| Wasser 365 200 — 100 1 

: Wasserstoff — 243 20 0,043 — 252,6 _ 
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Freilich ist unsere Kenntnis der kritischen Daten noch sehr mangel- 
haft, besonders fiir diejenigen Stoffe, die eine hohe kritische Tempera 
tur besitzen, und in der Tabelle fehlen die allermeisten derjenigen 
Klemente, die auf der Sonne eine Wichtige Rolle spielen, besonders 
alle Metalle. 

Dennoch war der Kindruck der Andrewsschen Versuche michtig 
genug, um Frankland und Lockyer’) sowie Secchi alsbald davon 
za tiberzeugen, dal} bei den ungeheuren Temperaturen im Innern des 
Sonnenballes kein Stoff sich im Zustande der Fliissigkeit befinden kénne. 
Diese Forscher brachen mit der alten Annahme des feuerfltissigen 
Sonnenkerns und gingen zu der Anschauung iiber, daB sich in einem 
Kérper von der hohen Temperatur des Sonnenkerns unméglich eine 
Fliissigkeitsoberfliiche ausbilden kann, sondern daf wir gezwungen sind, 
den Sonnenkern als gasformig zu betrachten. 

Uber den Ursprung des weiBen Sonnenlichts allerdings weichen 
die Ansichten der Forscher voneinander ab. Frankland?) hatte ge- 
funden, daB die bei gewéhnlichem Drucke nur wenig leuchtende Wasser- 
stoffflamme sehr hell wird und ein kontinuierliches Spektrum aussendet, 
wenn man den Wasserstoff in Sauerstoff unter einem Drucke von 
10 Atmosphiiren verbrennt. Er und Lockyer nahmen daher an, dai 
die Gase bei hoher Temperatur unter hohem Drucke ein helles konti- 
nuierliches Spektrum aussenden und da8 die Photosphire ein solches 
Gasgemenge von hoher Temperatur und hohem Druck darstelle, das 
freilich auch wolkenartige feste und fliissige Teilchen enthalten sollte. 

Secchi dagegen glaubte aus der Scharfe der Fraunhoferschen Linien 
schlieBen zu kénnen, daf der Druck an der Photosphire klein ist und 
schitzte diesen Druck aus der Breite der Fraunhoferschen Linien C 
und F auf Grund von Versuchen, die Wiillner itiber die Verbreiterung 
der Wasserstofflinien in GeiBlerschen Rohren mit zunehmendem Druck 
angestellt hat, auf weniger als 440 Millimeter Quecksilber. Daher konnte 
er das kontinuierliche Spektrum der Photosphire nicht durch den hohen 
Druck der strahlenden Gase erkliren, sondern nahm an, daf die Photo- 
sphiire aus Wolken kondensierter Gase, also aus Fliissigkeitstrépfchen 
gebildet sei, die infolge der hohen Temperatur leuchten. Er mufte 
also fiir die Erklarung der Photosphiire doch zur Kondensationshypothese 
zurtickkehren und annehmen, daf hier die Temperatur noch nicht fiir 
alle vorhandenen Elemente die kritische Grenze erreicht. 


1) E. Frankland u. J. N. Lockyer, Proc. Roy. Soc. 17, 288, 1869; 
L'Institut 37, 73, 1869. 

2) E. Frankland, Liebichs Annalen, Supplementb. 6, 308—313, 1868; Proc. 
Roy. Soc. 16, 419—422, 1868. 
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Von dieser Ansicht, die er im Jahre 1871 in seinem Werke tiber 
die Sonne begriindet hat, ist Secchi spiiter wieder abgekommen. In einer 
in Newcombs Populirer Astronomie veréffentlichten Zuschrift aus dem 
Jahre 1877, die wir im folgenden mit einigen Kiirzungen beinahe wértlich 
wiedergeben, sagt er: Fiir mich, wie fiir jedermann sonst, ist die Sonne 
ein leuchtender Kérper von enormer Temperatur, in welchem die unseren 
Chemikern und Physikern bekannten Substanzen, sowie einige andere 
noch unbekannte sich in einem dampfférmigen Zustande befinden, zu 
einem solchen Grade erhitzt, daB das Spektrum des Dampfes konti- 
nuierlich ist, entweder infolge des Druckes, welchem der Dampf aus- 
gesetzt ist, oder infolge seiner hohen Temperatur. Diese leuchtende, 
gliihende Masse ist es, welche die Photosphire bildet. Uber dieser 
lagert eine Atmosphire von sehr verwickelter Beschaffenheit. Auf 
ihrem Grunde die ,umkehrende Schicht“, die nur eine Tiefe von 1 bis 
2 Bogensekunden besitzt, besteht aus den Dampfen derjenigen Elemente, 
deren Spektrallinien in den Fraunhoferschen Linien vorkommen. Diese 
Dampfe sind mit einer ungeheuren Quantitiit Wasserstoffgas gemischt, 
und dieses Gas umgibt die umkehrende Schicht mit einer leuchtenden 
Hiille in einer Hohe von 10” bis 16” und mehr (Chromosphire). Dem 
Wasserstoff ist das sogenannte — damals auf der Erde noch nicht ent- 
deckte — Helium beigemischt und ein zweites Gas, dem die Linie 1474 K 
angehért und welches bis zu weit gréBeren Hohen reicht als der 
Wasserstoff. 

Die Substanzen in der Sonnenatmosphire scheinen nach ihrer 
Dichtigkeit angeordnet zu sein, sind aber keineswegs vollkommen von- 
einander getrennt, da infolge der Diffusion eine bestiindige Mischung 
stattfindet. Die Sonnenatmosphire wird bei totalen Sonnenfinsternissen 
sichtbar, reicht aber ohne Zweifel noch viel weiter als die sichtbare 
Korona und steht vielleicht mit dem Zodiakallicht in Zusammenhang. 
An der Basis der Chromosphire hat der Wasserstoff die Gestalt kleiner 
Flammen, die aus sehr diinnen, schmalen Fasern zusammengesetzt sind, 
welche den Granulationen der Photosphiire zu entsprechen scheinen. 
In Perioden der Ruhe ist die Richtung dieser Fasern senkrecht zur 
Sonnenoberflache, in Zeiten lebhafter Bewegung sind sie mehr oder 
weniger gegen die Oberfliiche geneigt. 

Die Protuberanzen fiihrt Secchi auf Eruptionen zuriick, die haufig 
auf wirklichen Explosionen infolge chemischer Verbindung der in dem 
Sonnenkérper enthaltenen Substanzen beruhen. Diese Hruptionen sind 
oft mit Saulen metallischer Diampfe vermischt, welche infolge der 
Sonnenrotation zwischen die Photosphire und das Auge des Beobachters 
treten und durch ihre Absorption als Sonnenflecken erscheinen. Die 
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metallischen Absorptionslinien sind dann merklich breiter und ver- 
schwommener, und wenn die erhobene Masse hoch und dicht genug 
ist, so kénnen wir die Hrscheinung der doppelten Umkehrung beob- 
achten, d.h. die Linien der Substanz hell auf dem dunklen Grunde 
des Fleckens sehen. 

In jedem Flecken sind drei Perioden seiner Existenz zu unter- 
scheiden: die erste der Bildung, die zweite der Ruhe, die dritte der 
Auflésung. In der ersten wird die photosphiirische Masse erhoben und 
zugleich verzerrt durch eine miichtige Hrregung, oft in der Art eines 
Wirbels, welcher sie iiber die fliissigen Strémungen ringsum erhebt 
und unregelmifige Hrhebungen bildet, entweder ohne Penumbra oder 
mit eimer sehr unregelmifigen. In der zweiten Periode fiallt die er- 
regte und erhobene Masse wieder zuriick und strebt, sich zu mehr 
oder weniger kreisférmigen Massen zu verbinden und ihrem Gewichte 
entsprechend in die Oberfliiche der Photosphire einzusinken. Daher 
die eingedriickte Gestalt der Photosphire, die einem Trichter gleicht, 
und die zahlreichen Stréme, welche von jedem Punkte des Umfanges 
kommen und auf diese dunkle Masse stiirzen; aber gleichzeitig dauert 
der Widerstreit zwischen ihr und der ausstrémenden Substanz fort. 
Der Flecken nimmt eine nahezu stabile und kreisihnliche Gestalt an, 
ein Zustand, welcher lange Zeit dauern kann — so lange in der Tat, 
als die inneren Wirkungen der Sonnenkugel neues Material liefern. Wenn 
diese endlich aufhéren, lat die eruptive Tatigkeit nach und er- 
schépft sich schlieBlich; die absorbierende Masse wird auf allen Seiten 
von der Photosphire iiberstrémt und aufgelést, der Flecken verschwindet. 

Die Beobachtung lehrt, da8 Eruptionen im allgemeinen die Flecken 
begleiten, und daB sie zu den Zeiten, wo die Flecken fehlen, gleich- 
falls mangeln. So wird die Stiirke der Sonnentitigkeit gemessen durch 
die doppelte Tatigkeit von Eruptionen und Flecken, die eine gemein- 
same Quelle haben, und die Flecken sind in Wirklichkeit nur eine 
sekundire Erscheinung, welche von den Hruptionen und der mehr oder 
weniger groBen Absorption der Eruptionsmassen abhaingt; absorbierten 
die ausgestoBenen Substanzen nicht, so kénnten wir tiberhaupt keine 
Flecken sehen. 

Die blo8 aus Wasserstoff bestehenden Hruptionen bringen keine 
Flecken hervor, verursachen aber die Fackeln. Diese verdanken ihren 
gréBeren Glanz zwei Ursachen, einmal erhebt sich in ihnen die Photo- 
sphire iiber die sehr wenig tiefe umkehrende Schicht und entgeht 
daher ihrer Absorption, andererseits verdrangt der ausstrOmende Wasser- 
stoff diese Schicht und gestattet daher einen besseren Blick auf die 
Photosphire selbst. — 
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Von den Ansichten, die Faye an der gleichen Stelle 1877 aus- 
gesprochen hat, méchte ich bloB erwiihnen, daB er in der Sonnen- 
atmosphare das Entstehen lebhafter Wirbelbewegungen annimmt, analog 
den Wirbelwinden, Tornados und Zyklonen unserer Atmosphiare. Diese 
Wirbel steigen, wie in unserer Atmosphire, hinab, wobei sie die ktihleren, 
hauptsichlich aus Wasserstoff gebildeten Materien der oberen Schichten 
in die Tiefe der Sonnenmasse hinabfiihren, und rufen so in ihren Zentren 
eine energische Hxtinktion von Licht und Warme so lange hervor, 
als die kreisende Bewegung anhilt. SchlieBlich wird der an der Basis 
des Wirbels ausstr6mende Wasserstoff durch die hohe Temperatur, 
welche in dieser grofen Tiefe herrscht, aufs neue erhitzt und stiirat 
tumultuarisch durch den Wirbel nach oben, unregelmiBige Strahlen 
bildend, die Protuberanzen, welche die Chromosphare durchbrechen. 

Die iiltere Secchische Ansicht, daB die Photosphire aus Wolken be- 
steht, wurde von anderen Forschern wieder aufgenommen, so besonders von 
Young in einem fiir die erste Auflage von Newcombs Populirer Astro- 
nomie 1877 geschriebenen Berichte; dieselbe Ansicht hat er auch 1883 in 
seinem Buche iiber die Sonne und 1904 in einer fiir die dritte deutsche 
Auflage von Newcombs Buch verfaSten Mitteilung aufrecht erhalten. 

Hier sagt Young: ,,Es scheint mir bei der geringen mittleren 
Dichtigkeit der Sonne und der enormen Kraft der Sonnengravitation 
festzustehen, daB in den inneren Teilen des Sonnenkérpers, mit alleiniger 
Ausnahme einer verhiltnismiSig diinnen Oberflichenschicht, alle Sub- 
stanzen infolge der dort herrschenden hohen Temperatur, welche weit 
tiber den kritischen Punkten aller bisher bekannten Qimpfe liegt, in 
gasformigem Zustande sind. Ob aber alle chemischen Elemente sich 
notwendigerweise in dem Zustande der Dissoziation befinden, wie man 
friiher annahm, ist jetzt vielleicht zweifelhaft geworden, da man Ver- 
bindungen aufgefunden hat, z. B. gewisse Kohlenstoffverbindungen, 
welche sich selbst bei den héchsten Temperaturen des elektrischen 
Ofens ungehindert bilden.“ 

»Bei dem enormen Drucke sind die inneren Gase erheblich dichter 
als Wasser und wahrscheinlich so ziahfliissig, da der Kern sich ver- 
mutlich bis zu einem gewissen Grade wie eine halbfeste Kugel von 
pechartiger Konsistenz verhalt, wodurch es méglich wird, daB besondere 
Bedingungen fiir einige Zeit an bestimmten Punkten _,,lokalisiert“ 
werden. Diese Annahme wird nahegelegt durch die an Sonnenflecken 
und anderen Stérungen beobachtete Tendenz, sich an denselben Stellen 
der Oberfliche zu wiederholen.“ 

»lch halte es immer noch fiir wahrscheinlich, daB die Photosphire 
oder sichtbare Oberflache der Sonne aus einer Hiille yon Wolken 
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besteht, welche sich durch die Kondensation und Verbindung der- 
jenigen Sonnendiimpfe gebildet hat, die durch die Ausstrahlung in den 
Raum hinreichend abgekiihlt sind. Diese Hiille, welche in ihrer 
strahlenden Leuchtkraft wie ein Auerscher Gliihstrumpf wirkt, gibt 
den kontinuierlichen Untergrund des Sonnenspektrums. Die photo- 
spharischen Wolken schwimmen natiirlich in den sie umgebenden Gasen 
und nicht kondensierten Dimpfen, gerade wie die Wolken in unserer 
eigenen Atmosphiire.“ 

Was die Dicke der Photosphire anbelangt, so ist mir gegen- 
wirtig kein Mittel bekannt, sie mit Sicherheit zu bestimmen; sie mu8 
mehrere tausend Kilometer betragen.“ 

ylch verkenne nicht, daB diese Theorie einer aus Wolken be- 
stehenden Photosphire zu mancherlei Schwierigkeiten fiihrt, und daB 
sich vieles zugunsten der von Schmidt in Stuttgart aufgestellten Hypo- 
these sagen liBt, nach welcher die Photosphare ein rein optisches 
Phanomen ist, das von der Refraktion in einer vollkommen gasférmigen 
Kugel herriihrt. Aber es erscheint mir bis jetzt eine notwendige Folge 
der bekannten physikalischen Gesetze zu sein, daf eine gasférmige 
Kugel, welche zu einem betrichtlichen Teile aus metallischen Dimpfen 
besteht, unvermeidlich sich selbst mit einer Wolkenhiille umgibt.“ 

Die Hypothese von der Wolkennatur der Photosphire scheint noch 
heute von den meisten Sonnenforschern anerkannt zu werden, so im 
Jahre 1908 von Deslandres') und von Scheiner’), welch letzterer sich 
folgenderma8en ausspricht: 

ln irgend einer, in einer gewissen Entfernung vom Sonnenmittel- 
punkte befindlichen duBeren Schicht ist die Temperatur auf einen 
solehen Punkt gesunken, dafi irgend ein Element, wahrscheinlich eines 
der am schwersten schmelzbaren, sich zu kleinen Trépfehen konden- 
siert hat, welche als eine konzentrische Wolkenschicht in dem Gasball 
schweben. Das Element oder die Elemente, welche hieran teilnehmen, 
sind unbekannt; ferner ist tiberhaupt alles unbekannt, was sich in den 
tieferen Teilen dieser Schicht abspielt. Bekannt ist nur dasjenige, was 
in den oberen Teilen dieser Schicht oder oberhalb derselben vor sich 
geht. Diese Wolkenschicht ist die Photosphare, die scheinbare Ober- 
fliche und Begrenzung der Sonne.“ 

Die Annahme einer solchen Wolkenhiille erscheint nun keineswegs 
so notwendig, wie Young meint. Denn auch in einer Gaskugel, die 
zum betrichtlichen Teil aus Metallen besteht, werden sich diese eben 


1) H. Deslandres, Histoire des idées et des recherches sur le soleil, Paris 
1906, S. 137. 
2) J. Scheiner, Populaire Astrophysik, S. 468. 
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nur dort kondensieren, wo die Temperatur niedriger ist als die zu dem 
herrschenden Drucke gehérige Temperatur des gesiittigten Dampfes, und 
die Frage ist eben, ob dies bei der hohen Temperatur der Sonne fiir 
irgend ein Element an irgend einer Stelle der Fall ist. Wenn, wie es 
sehr wahrscheinlich ist, die Temperatur der Photosphire héher ist als 
die kritische Temperatur aller auf der Sonne vorhandenen Gase oder 
vielleicht auch nur als die des dort befindlichen Gasgemisches, so ist 
es nicht bloB méglich, sondern héchst wahrscheinlich, daB auf der 
Sonne tiberhaupt keine Kondensationsvorginge stattfinden oder héchstens 
einmal ganz ausnahmsweise und sporadisch, so daB sich eine dauernde 
zusammenhingende Wolkenschicht iiberhaupt nicht bilden kann. 

Dann wiirden wir also die Sonne als einen riesigen Gasball zu . 
betrachten haben, dessen Temperatur und Dichte stetig von innen nach 
auBen von ganz ungeheuren Werten bis zu den im freien Weltraum 
herrschenden abnehmen. Diese duBeren Werte waren fiir den Druck 
gleich Null und fiir die Temperatur ebenfalls gleich Null, wenn wir 
die sogenannte absolute Temperaturskala anwenden, in Celsiusgraden 
also gleich — 273°. Uns aber interessieren jetzt hauptsachlich die 
inneren Schichten mit hoher Temperatur und groBem Druck. Zunichst 
ist die Frage, wieso ein solcher Gasball uns als weiBgliihende Fliche 
erscheinen kann. Wir haben vorhin die Versuche von Frankland er- 
wihnt, die ihn dazu fiihrten, anzunehmen, daf Gase bei hoher Tempe- 
ratur und hohem Druck ein kontinuierliches Spektrum aussenden. Ob 
dies allerdings schon bei so niedrigen Drucken eintritt, wie es Frank- 
land annahm, ist héchst zweifelhaft. Die Franklandsche Ansicht 
schien allerdings durch Versuche von Wiillner*) und Cazin®) gestiitzt 
zu werden, welche zeigten, da8 auch in GeiBlerschen Réhren Gase unter 
héheren Drucken ein kontinuierliches Spektrum aufweisen. So fand 
Wiillner bei Wasserstoff, da& bei zanehmendem Druck sich die Wasser- 
stofflinien H,, H,, H, allmihlich verbreitern, dab aber dabei zugleich 
der dunkle Grund zwischen ihnen sich aufhellt, so da% schon bei einem 
Drucke von 56 cm ein helles kontinuierliches Spektrum zu sehen ist, 
in welchem die Stellen, an denen die drei genannten Linien liegen, nur 
durch eine gegen die Nachbarschaft vermehrte Helligkeit ausgezeichnet 
sind. Beim Sauerstoff und Stickstoff verlaufen die Erscheinungen bei 
Zunahme des Druckes anders, hier tritt keine Verbreiterung der Linien 
ein, aber auch diese Versuche deuten darauf hin, da bei hohen Drucken 
das Spektrum nahezu kontinuierlich wird. Bei der Quecksilberbogen- 


1) A. Willner, Pogg. Ann. 177, 337—361, 1869; 144, 481—525, 1872. 
2) A.Cazin, Comptesrendus 84, 11511154, 1877 ; Journ. d. phys. 6, 271276, 1877. 
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lampe, bei der ein elektrischer Flammenbogen zwischen Quecksilber- 
elektroden erzeugt wird, fanden Kiich und Retschinsky') bei héheren 
Drucken — sie kamen bis etwa 2 Atm. —, daB das Linienspektrum 
sehr hell ausgeprigt war, daf aber daneben ein helles kontinuierliches 
Spektrum erschien. Dagegen geben die neueren Untersuchungen von 
Humphreys und Mohler”) und von Duffield’) bei Hisen im elek- 
trischen Lichtbogen keinen Anhalt dafiir, daf das Spektrum dieses 
Gases durch Druck zu einem kontinuierlichen werden kann. Die bis 
zu einem Drucke von 100 Atm. reichenden Versuche von Duffield an 


_ emer unter hohem Drucke in atmosphirischer Luft brennenden Bogen- 


_ lampe, deren Hlektroden aus Hisenstiben gebildet waren, zeigten zwar 
/ in dem untersuchten Gebiet zwischen 4 = 4000 und 4 = 4500 A-E., 


| da die meisten Hisenlinien mehr oder weniger verbreitert waren, einige 
_ bis zu 15 A.-H., andere kaum merklich, aber die Aufhellung des kon- 


tinuierlichen Grundes war sehr gering, und eine Steigerung der Intensitiit 
dieses Grundes zwischen 25 und 100 Atm. ist aus den Photographien 
kaum zu bemerken. 

Auch bei Wasserstoff zeigte Salet*), daS man bei dem Drucke einer 
Atmosphire ganz scharfe Linien erbélt, wenn man kleine Funken 
zwischen sehr nahen Hlektroden tiberspringen 1aBt. 

Aus alledem scheint hervorzugehen, dafs der Druck allein jedenfalls 
nicht imstande ist, solange die Gase wirklich noch in dem typischen 
gasformigen Aggregatzustande sich befinden, ihr Spektrum zu einem 
kontinuierlichen zu machen. Ferner haben wir es bei allen diesen Ver- 
suchen nicht mit Gasen zu tun, welche durch bloBe Temperatur- 
erhdhung zum Leuchten erregt werden, sondern es sind stets kriftige 
chemische oder elektrische Einwirkungen, welche die Lichtemission her- 
vorrufen, und wenn wir hier den Druck iindern, so kénnen wir niemals 
wissen, ob die beobachteten Anderungen der Spektralerscheinung eine 
direkte Folge der Druckanderung sind, oder ob sie durch die gleich- 
zeitig eintretenden Verinderungen der chemischen oder elektrischen 
Vorgiinge hervorgebracht werden. Wie sich Gase bei Drucken von einer 
oder mehreren Atmosphiren verhalten wiirden, wenn wir sie einfach 
erhitzen, ohne daf chemische oder elektrische Vorginge eintreten, 
das ist eine Frage, auf welche wir bei dem jetzigen Stande der 
1) BR. Kiich und T. Retschinsky, Wied. Ann. 20, 563—583, 1906. 

2) W. J. Humphreys u. J. F. Mohler, Astrophys. Journ.8, 114—137, 1896; 
4, 175—262 u. 249—181, 1896; 6, 169232, 1897. W. J. Humphreys, ibid. 22, 
217 bis 219, 1905. 

3) G. Duffield, Rep. of the British Association 1906, 481; Phil. Trans. 208, 


111—162, 1908. 
4) G. Salet, Ann. de chim. et de phys. (4) 28, 1—71, 1873. 
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Wissenschaft leider nicht in der Lage sind, irgend eine prazise Ant- 
wort zu geben. : 

Wie dem aber auch sei, alles dieses gilt nur fiir Drucke, bei denen 
die Gase sich noch im typischen gasformigen Zustande befinden, nicht 
aber fiir Drucke von der GréSenordnung des kritischen Druckes. Hier 
besitzen die ,Gase“ eine Dichtigkeit, die wenig von der normalen Dichte 
im fliissigen Zustande abweicht, die Molektile also liegen so nahe an- 
einander, dafi die Gasgesetze auch nicht mehr in der rohesten An- 
niherung gelten, sondern daf sich die Substanzen in vielen Beziehungen 
wie Fliissigkeiten verhalten; wie bei diesen Drucken die Unterschiede 
zwischen dem fliissigen und gasférmigen Ageregatzustande tiberhaupt 
verwischt sind, so werden wir annehmen diirfen, daf hier auch das 
Spektrum der Gase sich von dem der Fliissigkeiten nicht unterscheiden 
wird. Denn alle theoretischen Gesichtspunkte weisen darauf hin, daB 
bei Substanzen, bei denen die dichtgedrangten Molekiile fortwaihrend 
aneinanderstoBen, nur kontinuierliche Spektra méglich sind. An Stellen 
also, wo die Elemente sich im kritischen Zustande oder emem diesem 
ihnlichen befinden, wird der Sonnenkern infolge der hohen Temperatur 
ein kontinuierliches Spektrum aussenden. Temperatur und Dichte nehmen 
auf der Sonne von innen nach aufen ab, das Absorptionsvermégen wichst 
mit der Dichte und das Emissionsvermégen ist dem Absorptionsvermigen 
proportional. Da ferner das Emissionsvermégen sehr stark mit wachsender 
Temperatur ansteigt, so ist die Annahme berechtigt, da das kontinuierliche 
Spektrum der Sonnengase von innen nach auSen allmahlich an In- 
tensitat abnimmt. Dabei kann die Frage unentschieden bleiben, wie 
groB der Druck bzw. die Dichte an derjenigen Stelle der Sonne ist, an 
welcher die kontinuierliche Emission unmerkbar wird. An Stellen, 
welche vom Mittelpunkte noch viel weiter entfernt sind, wird dann ein 
so geringer Gasdruck herrschen, dai die Gase, wenn sie in geeigneter 
Weise zum Leuchten gebracht werden, ihr Linienspektrum zeigen. 
Da hobe Temperatur allein nicht mit Sicherheit als geniigende Be- 
dingung fiir das Leuchten der Gase angesehen werden kann, haben wir 
bereits in der vierten Vorlesung besprochen. Wie weit die weiBleuchtenden 
Schichten mit kontinuierlichem Spektrum von denjenigen Stellen ent- 
fernt sind, welche das den Gasen charakteristische Linienspektrum 
zeigen, wie die zwischenliegenden Schichten leuchten und absorbieren 
und ob sie tiberhaupt Emission und Absorption besitzen, das miissen 
wir allerdings vollstindig unentschieden lassen. 

Auf Grund dieser Anschauungen miiSten wir erwarten, daB die 
Sonne nicht scharf begrenzt erscheint, sondern an ihrem Rande ganz all- 
mahlich an Intensitiét abnimmt und in den dunklen Himmel iibergeht. 
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Ks entsteht also die groBe Schwierigkeit, zu erkliren, wieso diese all- 
mahlich und stetig von innen nach auBen an Intensitiit der Licht- 


| strahlung abnehmende Gaskugel uns nicht als eine am Rande allmihlich 


verblassende, sondern als eine scharf begrenzte leuchtende Fliche er- 
scheint. Der erste, der diese Schwierigkeit deutlich erkannt und der 
einen Weg angegeben hat sie zu iiberwinden, war August Schmidt. 

Die Schmidtsche Theorie der Sonne beruht auf der Beriicksich- 
tigung einer Erscheinung, die den Physikern und Astronomen schon 
seit langer Zeit bekannt war und in den astronomischen Berechnungen 
eine wichtige Rolle spielt, auf der Erscheinung der astronomischen 
Strahlenbrechung. Nur in einem homogenen Medium pflanzt sich das 
Licht geradlinig fort, an der Grenze zweier verschiedener Substanzen, z. B. 
Luft und Glas, tritt der bekannte Vorgang der Lichtbrechung auf. 
Denken wir uns eine Reihe von verschiedenen Medien in horizontalen 
Schichten so iibereinander gelagert (Fig. 156), daB die Brechungsindices 
M,, M,-+- Von unten nach oben hin, von 
Schicht zu Schicht kleiner werden; ein schrig 
von unten eindringender Lichtstrahl wird bei 
dem Ubergang aus einer Schicht in die niichste 
nach dem Snelliusschen Brechungsgesetz 
gebrochen. Der Brechungswinkel 6 an der 
ersten Grenzfliche ist gréBer als der Hin- 
fallswinkel w, und die Brechungswinkel y, 6, ... nehmen von Schicht 
zu Schicht zu. Denken wir uns die Schichten immer diinner und diinner, 
dafiir aber immer zahlreicher und zahlreicher werden und lassen wir 
die Differenzen zwischen den Brechungsexponenten benachbarter Schichten 
mehr und mehr abnehmen, so nahern wir uns immer mehr einem 
Medium, bei dem der Brechungsindex in jeder horizontalen Schicht 
konstant ist, von unten nach oben aber kontinuierlich abnimmt. Der 
Lichtstrahl wird daher keine plétzlichen Richtungsiinderungen beim Uber- 
gange aus einer Schicht in die nachste erleiden, sondern er wird stetig 
gekriimmt sein, und zwar so, daB seine konkave Seite nach den Schichten 
mit gréferem Brecbungsindex hinweist. 

Was wird aber eintreten, wenn ein Lichtstrahl von der Seite 
horizontal in ein GefaB mit solchen horizontal verlaufenden, stetig 
ineinander iibergehenden Schichten eindringt? Man koénnte erwarten, 
da8 er dann geradlinig in horizontaler Richtung weiter wandern wiirde. 
Dies ware zwar mit dem Snelliusschen Brechungsgesetz vereinbar, da 
ja der Strahl dann dauernd in einem Medium von konstantem Brechungs- 
index verbleiben, also scheinbar keinen Grund haben wiirde, von dem 
geraden Wege abzuweichen, aber in Wirklichkeit ist der Vorgang ein 


Fig. 156. 
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anderer, auch hier tritt eine Kriimmung des Lichtstrahls ein. Das 
laBt sich auf Grund der Huyghensschen Konstruktion der gebrochenen 
Welle leicht einsehen, und auf diesem Wege gelangt man zugleich zu 
der wichtigen Bestimmung der Groéfe der Kriimmung, welche durch die 
GréBe des Kriimmungsradius gemessen wird. 

Wir denken uns ein Biindel paralleler Strahlen SS, (Fig 157) in 
horizontaler Richtung auf die seitliche, senkrechte Wand W unserer 
Schichten einfallen. Um die Richtung der gebrochenen 
Welle zu finden, haben wir nach Huyghens um zwei 
Punkte A und A, der einfallenden Welle Kugeln zu 
schlagen, deren Radien der Lichtgeschwindigkeit ¢ 
bzw. ¢, an den beiden Stellen des Mediums proportional 
sind. Nach unserer Anordnung der Schichten ist ¢, 
kleiner als c. Wir nehmen die Punkte A und A, un- 
endlich benachbart an und setzen ihre Entfernung 
AA, =dzx, ferner ¢,==c—dc, so ist de eine unendlich 
kleine GréBe. Die neue Wellenebene ist dann gegeben 

Hoge durch die beiden Kugeln gemeinschaftliche, auf der 
Ebene der Zeichnung senkrechte Tangentialebene, deren Schnitt mit 
der Ebene der Zeichnung die Linie BB, ist, die Richtung der ge- 
brochenen Strahlen ist AB bzw. A,B,. Der Punkt M, in dem sich die 
Linien AA, und BB, schneiden, ist der Mittelpunkt des Kriimmungs- 
kreises des gebrochenen Strahls in A, d. h. desjenigen Kreises, der 
sich dem unendlich kleinen, als geradlinig betrachteten Kurvenstiick 4 B 
am besten anschmiegt, der Radius dieses Kreises AM=vr ist der 
Kriimmungsradius des Strahls in A. Ziehen wir die Linie A, C parallel 
zu B,B, so ist AC = dc, und aus der Abnlichkeit der Dreiecke A, AC 
und MAB folgt: 


A,A:MA=AC:AB 
oder 
dx:r = de:e. 
Nun verhalten sich die Brechungsindices umgekehrt wie die Licht- 
geschwindigkeiten, also 


n+ dn c 
he eee de? 
folglich: 
dn de 
rie Rear 
Also wird: 
dx dec dn 
rine cuneate: 


: 3 CMD: aot : : ; 
Bezeichnen wir 7 mit ’, so ist m’ der Grenzwert, dem sich das Ver- 
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haltnis der Zunahme dn des Brechungsexponenten auf der kleinen 
Strecke dx zu dieser Strecke dw selbst nihert. 

Also ist n’ das Gefiille des Brechungsexponenten, wobei die Richtung 
dieses Gefilles senkrecht auf der Richtung der Strahlen steht. Fiir 
den Kriimmungsradius 7 des Lichtstrahls ergibt sich somit die einfache 
Beziehung: 
re 

Dieselbe Uberlegung kinnen wir auch anstellen, wenn der ein- 
fallende Strahl nicht horizontal, sondern unter einem beliebigen Winkel 
eintritt. Dann erhalten wir dieselbe Formel fiir den Kriimmungsradius r, 
wenn wir unter x’ die zur Richtung der Strahlen senkrechte Kompo- 
nente des Gefilles des Brechungsexponenten verstehen. So kommen 
wir zu dem allgemeinen Satze: 

In einem Medium yon veranderlichem Brechungsindex sind die 
Lichtstrahlen stets gekriimmt, auBer dort, wo sie in Richtung 
des Gefilles des 
Brechungsexpo- 
nenten _verlau- 


fen. Der Kriim- 


Fig. 158. 


mungsradius an 
jeder Stelle ist gleich dem Brechungsindex, dividiert durch das in 
Richtung des Kriimmungsradius genommene Gefalle des Brechungsindex. 
Die konkave Seite des gekriimmten Strahls weist stets nach wachsenden 
Brechungsexponenten hin. 

Im allgemeinen wird jede Atmosphire eines Sterns ein solches 
Medium mit variablem Brechungsindex darstellen. Da bei Gasen die 
Brechung mit der Dichte zunimmt, in den Atmosphiren aber die 
Dichtigkeit von unten nach oben abzunehmen pflegt, so werden die 
Lichtstrahlen im allgemeinen die Atmosphire auf gekriimmten Wegen 
durchlaufen, deren Konkavitiit nach unten weist. Das ist die Ursache 
der atmosphiarischen Refraktion in der Erdatmosphire, welche uns die 
Sterne im allgemeinen an einem anderen Orte des Himmels erblicken 
14Bt als dem, wo sie tatsichlich stehen. So sehen wir die Sonne 
schon tiber dem Horizonte stehend, wiihrend ihre geradlinige Verbin- 
dungslinie mit dem Auge noch die Erde durchschneidet (Fig. 158); sie 
ist fiir uns tatsichlich schon aufgegangen, wihrend sie geometrisch 
noch unter dem Horizonte steht. Die infolge dieser atmosphirischen 
Refraktion an den beobachteten Sternorten und an den anvisierten 
irdischen Objekten anzubringende Korrektion wird tiglich von den 
Astronomen und Geodaten beriicksichtigt. 
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Wenn die Abnahme der Dichte mit der Hohe in der Erdatmo- 
sphiire auBergewohnlich stark ist, so treten besonders auffallende atmo- 
sphirische Erscheinungen ein, wie das Alpengliihen und die Fata 
morgana. Dieses letztere, besonders hiufig in der heiBen Wiiste zu 
beobachtende Schauspiel hat seine Ursache oft auch in einer der 
normalen entgegengesetzten, umgekehrten Verteilung der Dichte der 
Luft. Uber dem durch die Strahlung der Sonne stark erhitzten 
Wiistensande bilden sich mitunter heiBe und daher diinne Luftschichten 
aus, tiber denen kiihlere, dichtere Schichten lagern. An der Grenze 
dieser verschiedenen Schichten nimmt die Dichte mit der Héhe zu und 
so werden die horizontal oder nahe horizontal eintretenden Licht- 
strahlen in der Weise gekriimmt, da ihre konvexe Seite nach unten 
zeigt. Es gelangen daher Strahlen, die vom Himmel ausgegangen sind, 
auf dem in der Fig. 159 angegebenen Wege in das Auge. Dieses ver- 
folgt die eindringenden Strahlen in gerader Linie riickwarts und ver- 
legt daher ihren Ursprung nicht in den Himmel, sondern an entfernte 


Stellen des Bodens, 
hier glaubt' es i a 4 
mitten in der Wiiste : 


eine elinzende, on eee 

leuchtende Flaiche .----- Sy eee 

zu sehen, die es fiir Beedse 

eine Wasserfliiche halt. Dabei kommt es hiiufig vor, daB von hodheren 
Gegenstinden, wie Htigeln, Palmen, auch Kamelen und Menschen die 
in nahezu horizontaler Richtung ausgehenden Strahlen tiber dem Gebiete 
des starken Druckgefalles hinstreichen und daher das*Auge des Beob- 
achters nahezu geradlinig treffen, wihrend die schrag nach unten aus- 
gehenden Strahlen auf dem gekriimmten Wege ins Auge gelangen. So 
kommt die Tauschung zustande, da diese Gegenstande sich in der 
Wasserfliiche zu spiegeln scheinen und der schon halb verschmachtete 
Wiistenwanderer glaubt, eine nahe Oase mit -einem schénen See vor 
sich zu sehen, an dem eine Karawane dahinzieht, wahrend die Palmen 
und die Karawane m Wirklichkeit sehr fern sind, der See aber gar 
nicht vorhanden ist. 

Diese Fata morgana kann man durch eine von Wood angegebene 
Versuchsanordnung sehr schén nachahmen. Wir haben hier (Fig. 160) 
ein etwa 3 m langes und 20 cm breites, mit Schieferplatten belegtes 
Gestell. Auf den Schieferplatten ist aus feinem Sande eine mdglichst 
ebene Flache gebildet. Das ganze wird von unten mit Gasflammen 
geheizt, die Sandfliche stellt den erhitzten Wiistenboden dar. Das 
diffuse Himmelslicht kann eine von hinten durch eine Glihlampe er- 
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leuchtete Mattglasscheibe G ersetzen und Berge und Palmen kann man 
sich leicht aus Pappe ausschneiden. Der Beobachter erblickt dann in der 
Tat eine hellglinzende Fliche, die einer Wasserfliiche gleicht, und 
in der sich unsere Pappberge und Palmen zu spiegeln scheinen. 

Ganz analoge Erscheinungen wie in der Erdatmosphire kénnen 
auf allen Sternen eintreten, die eine Atmosphire besitzen. Dabei wird 


Se Pe ie a Pee te oa ——a 
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Fig. 160. 


je nach der Gréfe des Himmelskérpers und der Beschaffenheit seiner 
Atmosphiare die Wirkung der Strahlenkriimmung verschieden sein. 
Kummer’), der hieriiber wichtige Untersuchungen angestellt hat, fabt 
den Fall ins Auge, daB an der Oberflache eines Himmelskorpers die 
Strahlenkriimmung gerade den gleichen Wert hat wie die Kriimmung der 
Oberflache selbst. Dann wird der 
Beobachter, der in horizontaler 
Richtung blickt, seine eigene Riick- 
seite sehen k6nnen, nachdem die 
von dieser ausgegangenen Licht- 
strahlen die ganze Oberfliche um- 
kreist haben (Fig. 161). Freilich 
ist dabei die Oberflacbe des 
Planeten als vollkommen eben und 


die Atmosphare als vollkommen 
durchsichtig vorausgesetzt. 

Nach Kummer ko6nnten der- 
artige Refraktionsbedingungen et- 


wa auf dem Planeten Jupiter 
herrschen; einem Jupiterbewohner 
wiirde dann unter der Voraussetzung, da sich fiir Jupiter und Erde 
die Massen der Atmosphiiren verhalten wie die Massen dieser Planeten, 
die Oberflache seines Planeten als eime konkave Schale erscheinen, 
deren Rand als scheinbarer Horizont sich um 3°48’ itiber den 
wahren Horizont erhebt. Kummer teilt die Himmelskérper in zwei 
Klassen ein, Himmelskérper der ersten Art, wo die Kriimmung der 
Strahlen tiberall kleiner ist als die der Oberfliche des Himmelskérpers, 


Fig. 161. 


1) E. Kummer, Sitzungsber. d. Akad. d. Wiss. z. Berlin, 1860, 405—420. 
Pringsheim, Physik der Sonne. 17 
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und solche zweiter Art, bei denen die Strahlenkriimmung an der Ober- 
fliche gleich oder gréBer ist als die Kriimmung der Oberflaiche selbst. 

Man hat dfter versucht, die Kriimmung der Lichtstrahlen in solchen 
Medien mit variablem Brechungsindex experimentell sichtbar zu machen. 
Der erste, dem dies gelungen ist, war Wollaston’). Wir wollen diese 
Versuche in der von O. Wiener”) angegebenen Anordnung betrachten. 
Die Medien mit verinderlichem Brechungsexponenten stellen wir uns 
dadurch her, da& wir in einem GlasgefiB mit ebenen Wanden Fliissig- 
keiten von verschiedenem Brechungsindex vorsichtig iibereinander 
schichten, so daB die schwerere Fliissigkeit unten, die leichtere oben 
ist. Nach einiger Zeit ruhigen Stehens bildet sich an der Beriihrungs- 
fliche der beiden Fliissigkeiten ein Diffusionsgebiet aus, in dem der 
Prozentgehalt der durch Diffusion entstehenden Mischung von unten 
nach oben ganz allmahlich sich andert. Wihlen wir z. B. als diese 
Fliissigkeiten Wasser und Alkohol oder noch besser Schwefelkohlenstoff 
und Alkohol, so 
bildet sich ein Dif- 
fusionsgebiet aus, 
Diffustons- jin welchem yon 


} Alkohol 


Det 
Aa unten nach oben 
_____.} Schiefel - der Brechung S- 
hohlenstotf expon ent von 


Fig. 162. 


dem gréBeren der 
schwereren Fliissigkeit zu dem kleineren der leichteren allmihlich abnimmt. 
Lassen wir ein schmales Biindel paralleler Lichtstrahlen seitlich in das 
Gefa8 entweder horizontal oder etwas schrag nach oben einfallen, so sehen 
wir in der Fliissigkeit den gekriimmten Weg der Lichtstrahlen 
(s. Fig. 162). Lassen wir den Strahl ganz oben oder ganz unten hori- 
zontal in das GefaB eintreten, so trifft er reinen Alkohol bzw. reinen 
Schwefelkohlenstoff an und setzt seinen Weg horizontal geradlinig fort. 
Den Weg des Lichtstrahls kann man dadurch noch deutlicher machen, 
daB man den Fliissigkeiten eine fluoreszierende Substanz beimischt oder 
auch dadurch, da& man die Strahlen ein wenig schrag von yorn 
eintreten und auf eine an der Riickseite des Gefaifes aufgestellte 
Mattglasscheibe auffallen lift. Bringt man die stirker brechende 
Substanz tiber die schwicher brechende, so erhalt man eine entgegen- 
gesetzte Kriimmung wie vorher. Das kann man dadurch erreichen, 
daB man als schwicher brechende Fliissigkeit das sehr schwere Chloro- 


1) W. H. Wollaston, Phil. Trans. 90, 239—254, 1800; Gilberts Ann. 11, 
1—65, 1802. 
2) O. Wiener, Wied. Ann. 49, 105—149, 1893. 
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form, als stiirker brechende den weniger schweren Schwefelkohlenstoff 
anwendet (Fig. 163). 

Die schon lange bekannten Vorgiinge der atmosphirischen Strahlen- 
brechung sind schon friiher gelegentlich auf Sonnenphanomene an- 
gewendet worden. So hat z. B. Spérer') darauf aufmerksam ge- 
macht, da die beobachtete Tiefenparallaxe der Sonnenflecken, wegen 
der man haupt- 


siichlich die Sparel 
Flecken als Ver- _._jhohlenstorP 
tiefungen in der lee dead 
Photosphiire an- oP 
gesehen hat, sich Chloroform 


durch die Strah- 

lenbrechung in 

der Sonnenatmosphire erkliren léB8t. Auch Secchi hat den EinfluB 
der Strahlenkriimmung in der Sonne auf die scheinbare Bewegung der 
Flecken in Erwaigung gezogen, und ich kann es mir nicht versagen, 
Ihnen die Zeichnung vorzufiihren (Fig. 164), an die er seine Erérterungen 
kniipft. amn bedeutet die Sonnenscheibe, rps die sie umgebende atmo- 
sphirische Hiille. ,,Wenn diese Schicht eine hinreichend starke licht- 
brechende Kraft besitzt, so wird ein vom 


Fig. 163. 


e 
Punkt gq ausgehender Strahl, der im leeren tT 
Raume in der Richtung qe weitergehen wiirde, je 
durch die atmosphirische Schicht abgelenkt ” 
werden und in eimer Kurve qro tangential 
zu der geraden Linie ge fortgehen. Der ab- 
gelenkte Strahl kann das Auge eines in 0 
befindlichen Beobachters treffen, wihrend der 
Punkt gq selbst ohne die Brechung fiir ihn s 
unsichtbar ist. Wir werden daher einen jeden 
Punkt der Sonne schon etwas friiher sehen, ehe 
er noch den wirklichen Sonnenrand, der als 
geometrische Kreislinie den sichtbaren Teil der Sonne von dem unsicht- 
baren scheidet, iiberschritten hat; also werden auch die Flecken an dem 
einen (éstlichen) Sonnenrande etwas zu friih sichtbar, wahrend sie an 
dem anderen (westlichen) etwas zu friih verschwinden.“’) 

Aber erst A. Schmidt?) hat eine konsequente Theorie dieser 


Fig. 164. 


1) Spérer, Astron. Nachr. 88, 139—142, 1876. 
2) P.A. Secchi, Die Sonne, deutsch von Schellen. $.161f. Braunschweig 1872. 
3) A. Schmidt, Die Strahlenbrechung auf der Sonne, ein geometrischer 
Beitrag zur Sonnenphysik. 32 8. Stuttgart 1891. 
ia 
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Strahlenbrechung und ihrer Anwendung auf die Sonne entwickelt. Er nimmt 
die Kummersche Einteilung der Himmelskérper in solche erster und 
zweiter Art auf und diskutiert zunichst die Frage, welchen HinfluB 
die Strahlenbrechung bei einem Himmelskérper zweiter Art auf das 
Bild ausiibt, das ein auBerhalb auf einem anderen Weltkérper lebender 
Beobachter erblickt. Je héher wir uns in der Atmosphire,erheben, desto 
kleiner wird der Brechungsindex » und sein Gefiille x’. Im allgemeinen 
kénnen wir annehmen, daf diese Gréfen fiir jede konzentrisch um den 
Mittelpunkt des Weltkérpers gelegte Kugel in allen Punkten den gleichen 
Wert haben und yon Schicht zu Schicht mit zunehmendem Radius der 
Kugeln abnehmen. Daher wird die Kriimmung der tangentialen Strahlen an 
jeder Stelle ein Maximum sein, wahrend die radialen Strahlen gerad- 
linig verlaufen. In der Erdatmosphire, und das wird auch fiir die 
iibrigen Atmosphiren der normale Fall sein, nimmt »’ schneller nach 


oben hin ab als mw, daher wird der Quotient ~, also die GréBe des 


Kriimmungsradius 7 an der unteren Grenze der Atmosphiare den kleinsten, 
an der oberen Grenze den gréften Wert haben. Hier ist ” gleich dem 
Brechungsindex des freien Weltraums, oder des reinen Athers, also gleich 


c pe n : : . 
eins, 2° ist Null, r =~; wird also gleich oo, die Strahlen verlaufen gerad- 
1 


linig. Denken wir uns nun einen Himmelsko6rper und betrachten wir 
den Verlauf der aus den verschiedenen Schichten seiner Atmosphire 
tangential austretenden Strahlen, so nimmt eine Schicht in der 
Atmosphire eine ausgezeichnete Stellung ein. Es ist dies diejenige, 
in welcher der Kriimmungsradius der tangential verlaufenden Strahlen 
gerade dieselbe GréBe hat, wie der Radius dieser Atmosphirenschicht 
selbst. Hier werden also Strahlen, die einmal die tangentiale Richtung 
eingeschlagen haben, in einem Kreise um den Mittelpunkt des Himmels- 
kérpers herumgefiihrt, und soleche Strahlen wiirden dauernd bis in alle 
Ewigkeit dieselbe kreisférmige Bahn in der Atmosphire immer wieder 
durchlaufen. Die in dieser Entfernung um den Mittelpunkt des Himmels- 
kérpers gelegte Kugel bezeichnet Schmidt als die kritische Sphire. 

In allen Schichten der Atmosphire, die hdher liegen als die 
kritische Sphire, ist der Kriimmungsradius der Lichtstrahlen gréfer 
als der zugehérige Radius der Schicht, die Strahlen werden also in 
gebogenen, allmihlich immer geradliniger werdenden Bahnen den 
Himmelskérper verlassen. In allen tiefer als die kritische Sphire ge- 
legenen Schichten ist der Kritmmungsradius der Lichtstrahlen kleiner 
als der Radius der Schicht, urspriinglich tangential verlaufende Strahlen 
werden also nach dem Innern des Himmelskérpers abgebogen werden 
und in diesem verschwinden. Die kritische Sphire stellt also eine ideelle 
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Grenzfliiche dar, welche die Atmosphiire in zwei Teile teilt. Von allen 
Schichten auBerhalb dieser Sphiire kénnen tangential ausgehende Strahlen 
nach auBen gelangen, von den Schichten innerhalb der kritischen Sphire 
dringen tangential verlaufende Strahlen nicht nach auBen, sondern sie 
werden nach der Obertliche des Himmelskérpers hingelenkt. 

Diese Verhiltnisse werden illustriert durch die Fig. 165. Der innere 
Kreis stellt die Oberfliche des Himmelskérpers, der iuere die kritische 
Sphire dar, der Strahlengang der mehr oder weniger stark gekriimmten, an 
einer Stelle tangential verlaufenden Strahlen ist in verschiedenen Hdhen 
der Atmosphiire angedeutet. Fig. 166 gibt eine Vorstellung der von 
einem Punkt der Oberfliiche in verschiedenen Richtungen ausgehenden 
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Fig. 165. Fig. 166. 


Strahlen. Der vertikal austretende Strahl verlauft geradlinig, alle 
anderen mehr oder weniger gekriimmt. Die unter einem grofen Winkel 
gegen die Vertikale von dem Anfangspunkt ausgehenden Strahlen sind 
am stirksten gekriimmt, sie kehren in einer symmetrischen Kurve zu 
der Oberfliche zuriick. Unter den verschiedenen Anfangsrichtungen 
gibt es eine kritische, die einen bestimmten Winkel gm mit der Verti- 
kalen bildet. Alle Strahlen, deren Anfangsrichtung mit der Vertikalen 
einen Winkel bildet, gréBer als g, werden wieder zur Oberfliche zuriick- 
gebrochen, alle Strahlen, deren Anfangsrichtung einen kleieren Winkel 
mit der Vertikalen bildet, verlassen die Atmosphire und gelangen auf 
einer zuerst stirker, dann immer weniger gekriimmten Bahn nach aufen. 
Ist der anfangliche Winkel genau gleich g, so kehrt der Strahl weder 
zur Oberflache zuriick noch gelangt er nach auBen, sondern er um- 
kreist die kritische Sphare in unendlich vielen Windungen, um sich 
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ihr asymptotisch zu néhern. Ganz erreichen kann er sie nie, denn ein in 
der kritischen Sphare tangential gehender Strahl bleibt immer in dieser 
Sphare und muf daher auch aus ihr selbst stammen, er kann nicht 
von der Oberfliche des Himmelskérpers ausgegangen sein. 

Welchen Anblick wird nun ein auferhalb stehender Beobachter 
von einem solchen Himmelskérper zweiter Art haben? Das kénnen wir 
uns am besten klar machen, wenn wir den Gang der Strahlen, die 
zum Beobachter gelangen, riickwiirts verfolgen, indem wir von Strahlen 
ausgehen, die vom Auge des Beobachters nach dem Himmelskérper hin 
verlaufen. Nach dem in der Optik allgemein giiltigen Gesetze der Um- 
kehrbarkeit des Strahlenweges wiirden diese Strahlen den gleichen Weg 
in umgekehrter Richtung durchlaufen wie die von dem Himmelskérper 
zum Beobachter wandernden Strahlen. Wir wollen hierbei gleich auf den 
Anblick exemplifizieren, den die Sonne dein irdischen Beobachter bietet. 
Wir betrachten die Sonne (Fig. 167) als einen solchen Himmelskérper 

zweiter Art, K sei der weib- 
leuchtende Kern der Sonne, den 
wir uns vorliufig als fest vor- 
YS stellen wollen, er grenze an diein — 
Z aa) den tieferen Schichten als durch- 
sichtig angenommene Sonnen- 
atmosphire, deren kritische Zone 
durch den Kreis Z dargestellt 
sein moge. Die 4uBeren Schichten 
der Sonnenatmosphire sollen die leuchtenden Gase enthalten, welche 
das Licht der Chromosphire aussenden. Wir betrachten die Strahlen 
1 bis 6, die von dem Auge des auf der sehr weit entfernten Erde 
weilenden Beobachters ausgehen, also als parallele Strahlen der 
Sonne zustreben. Der Zentralstrahl 1 trifft die Sonnenatmosphire 
radial, er durchsetzt sie also ohne Kriimmung. Die Strahlen 2, 3 
und 4 treffen die Atmosphire nicht mehr in radialer Richtung, sie 
werden daher nach innen abgebogen und gelangen etwa in den ge- 
zeichneten Bahnen zum Sonnenkern K. Hin Strahl zwischen 4 und 5 
wiirde die kritische Sphire fast genau tangential treffen und daher in un- 
zihligen Umlaufen sich dieser Sphire immer enger anschmiegen. Aber 
schon der ein wenig mehr auferhalb auftreffende Strahl 5 mu8 auBer- 
halb der kritischen Sphire bleiben, er durchsetzt die leuchtende Gas- 
atmosphire der Sonne. Je weiter die folgenden Strahlen nach aufen 
liegen, desto weniger werden sie gekriimmt sein, der durch die ‘iuBeren 
Teile der Korona gehende Strahl 6 ist schon wieder vollkommen gerad- 
linig gezeichnet,. 
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Betrachten wir jetzt wieder die Strahlen als von der Sonne aus- 
gehend und auf den Beobachter hinlaufend, so sehen wir folgendes: 
Der Teil des Bildes, der fiir den Beobachter durch die Strahlen zwischen 
5 und 6 erzeugt wird, zeigt ihm die leuchtende Gasatmosphiire der 
Sonne, also die Chromosphiire und die Korona, derjenige Teil, der 
durch die Strahlen 1 bis 4 gebildet wird, bringt ihm Licht von dem 
weiBleuchtenden Sonnenkern, aber das Bild dieses Kerns erscheint nicht 
in nattirlicher GréBe, sondern es erscheint vergréfert, so daB seine 
Grenze mit dem Bilde der kritischen Sphire zusammenfallt. Diesen 
Effekt bezeichnen wir als SphiirenvergréSferung. Das ganze Gebiet 
der Sonnenkugel dagegen zwischen dem Kern A und der kritischen 
Sphiire Z verschwindet fiir den Beschauer, es wird vollstindig tiber- 
deckt von dem Lichte, das von dem Kern XK, zum Teil von dessen 
Riickseite, ausgegangen ist. Die kritische Sphare gibt also die schein- 
bare Grenze des weiBleuchtenden Sonnenkerns an, ihr Radius ist der 
der sichtbaren Photosphire. Jetzt kénnen wir die Annahme des fest- 
begrenzten, weiBleuchtenden Sonnenkerns fallen lassen und statt dessen 
die, wie wir gesehen haben, plausiblere Annahme machen, da die 
Sonne ein kontinuierlicher Gasball mit nach auBen abnehmender Dichte 
und Temperatur ist. Dann wird eine allmihliche Abnahme der Hellig- 
keit des weifen Sonnenlichtes an derjenigen Stelle der Sonne eintreten, 
wo die Gase von dem im Innern des Sonnenballs herrschenden Zustande 
groBer Verdichtung, in dem sie wie Fliissigkeiten ein kontinuierliches 
Spektrum aussenden, zu dem wirklichen Gaszustande iibergehen, in 
dem sie mit einem Linienspektrum leuchten. Der Beobachter auf der 
Erde aber wird von dieser allmahlichen Helligkeitsabnahme von innen 
nach aufen nichts bemerken, weil ja nicht das aus den verschiedenen 
Schichten der Sonne tangential austretende Licht zu ihm gelangt, son- 
dern Licht, das aus den tiefen, weifSleuchtenden Schichten der Sonne 
auf den gekriimmten Wegen 2, 3, 4 ausgetreten ist. An der Stelle der 
kritischen Zone Z wird er nach wie vor die scharfe Grenze zwischen 
dem Licht sehen, das aus den weifgliihenden Tiefen der Sonne hervor- 
getreten ist und dem der diueren, schwach leuchtenden Gasatmosphiare 
entstammenden Lichte. Trotz des ganz allmihlichen Uberganges zwischen 
jenen inneren weibleuchtenden Schichten und der iuBeren Chromosphire 
wird er eine scharfe, unstetige Grenze zwischen der scheinbaren Photo- 
sphire und der Chromosphire erblicken. 

So erscheint im Lichte der Schmidtschen Sonnentheorie der scharfe 
Sonnenrand nicht als reale Grenze zwischen zwei ganz verschieden 
leuchtenden Teilen der Sonne, sondern als eine optische Tauschung, 
hervorgebracht durch die Strahlenbrechung auf der Sonne. Lin 
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Luftschiffer, der in einem Ballon in der Gasatmosphire der Sonne herum- 
segeln wiirde, wiirde keine plétzliche Veriinderung in der Beschatfen- 
heit der Atmosphiire bemerken, wenn er die Stelle passiert, an welcher 
sich die scheinbare Grenze der Photosphire befindet. Sanft und ohne 
Stérung wiirde sein Ballon diese Stelle durchfahren, an welcher die 
iltere, auf dem Augenschein beruhende Betrachtungsweise die (Grenze 
zwischen einer feuerfliissigen Kugel und der gasformigen Sonnenatmo- 
sphire zu sehen glaubt. 

Wie egroB ist nun der Radius derjenigen Kugel, innerhalb deren 
sich die dichten, weifgliihenden Massen auf der Sonne befinden, und 
wie groB ist die Dichte an der kritischen Sphire, also an der Grenze 
zwischen Photosphiire und Chromosphire? Dariiber kénnen wir nur 
sehr unsichere Vermutungen aussprechen. Schmidt nimmt an, da die 
Abhangigkeit des Brechungsvermégens von der Dichte fiir Gase bei 
allen Dichten durch die experimentell in ziemlich weiten Grenzen be- 
waihrte Formel gegeben wird, da »—41 der Dichte d proportional, 
also ” = = Konst. ist. Er stellt sich ei Schema der Sonne mit ihrer 
Atmosphare nach dem Vorbilde der Erde dadurch her, daf er sich den 
Radius der Erde auf das 108fache vergréBert denkt, die atmosphirische 
Luft durch Wasserstoff von etwa 10 000° ersetzt und infolge des ver- 
gréBerten Wertes der Schwere auch das Dichtegefiille 27,6 Mal oréBer 
annimmt als auf der Erde. Auf diese Weise gelangt er zu dem Resultat, 
daB die Dichte an der kritischen Sphiire der Sonne etwa den 9ten Teil 
der Dichte unserer atmosphiarischen Luft im Normalzustande betragen 
wiirde. F 

Im Innern der Sonne, wo die weiBleuchtenden Massen sich befinden, 
herrschen so hohe Drucke, daB die Materie als inkompressibel anzu- 
sehen ist. Hier wird daher die Dichte und der Brechungsexponent 7 
nahezu konstant sein. Dann folgt eine Schicht, in der die Substanzen 
sich allmahlich dem normalen Gaszustande nihern, -hier wird ein schneller 
Abfall der Dichte und des Brechungsindex eintreten. Die Hauptmasse 
der Sonne wird sich innerhalb einer Kugelfliiche befinden, an der die 
Sonnensubstanz ungefiihr normale Gasdichte besitzt. Machen wir die 
Annahme, da die mittlere Dichte der Sonne etwa gleich der der Erde 
sel, so findet sich fiir den Radius dieser Sphire der Wert von etwa 
450000 Kilometern. 

Als Ausgangspunkt des Lichtes der weifen Sonnenscheibe be- 
trachtet Schmidt dann die inneren Spharen bis zu einem Radius von 
etwa 300000 Kilometern oder mehr. Da nun der Radius der Photo- 
sphire, der mit dem der kritischen Sphire iibereinstimmt, ungefahr 
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695000 Kilometer betriigt, so wiirde der Radius der kritischen Sphire 
etwa 2,3mal so grof sein als der dieser inneren Sonnenkugel. Dabei 
miissen wir allerdings beachten, dai diese innere Sonnenkugel kein 
nach auben deutlich begrenzter Teil der Sonne ist, und daB ihre Ober- 
flache ebensowenig wie die kritische Sphire eine Unstetigkeitsfliiche 
darstellt, an welcher sich irgendwelche plétzliche Verainderungen in 
der Beschaffenheit der solaren Massen geltend machen. An die innere 
Sonnenkugel wiirden sich stetig mit ganz allmihlicher Veriinderung 
der Dichte und der optischen Higenschaften diejenigen Sphiren an- 
schhefen, deren selektiver Absorption die Fraunhoferschen Linien ihren 
Ursprung verdanken und jenseits der kritischen Sphiire wiirden nur die 
schwach leuchtenden Gase der Korona anzutreffen sein. Die Chromo- 
sphire und die Protuberanzen sieht Schmidt als Stérungen dieser all- 
gemeinen Vorginge an, die durch lokale Abweichungen vom Gleich- 
gewichtszustande der Gaskugel erzeugt werden. Die Zahlenangaben be- 
ruhen, wie gesagt, nur auf willkiirlichen Uberschlagsrechnungen, ihnen 
k6nnen wir keine wesentliche Bedeutung beilegen. Der Grundgedanke der 
Schmidtschen Theorie dagegen ist von imponierender Hinfachheit und 
GréBe und es ist ganz aufer Zweifel, da die Strahlenbrechung auf 
der Sonne das Bild in dem von Schmidt angegebenen Sinne modi- 
fizieren mui. Wie weit allerdings diese Modifikation geht und ob 
der EinfluB der Strahlenbrechung sich tatsichlich in so bedeutender 
Art bemerkbar macht, dariiber gehen die Ansichten weit auseinander. 

Wenn wir die Schmidtsche Sonnentheorie in ihren allgemeinen 
Folgerungen annehmen, so haben wir nicht nur eine einwandfreie Auf- 
fassung der Sonne als kontinuierlichen Gasball und eine mit physika- 
lischen Tatsachen nirgends im Widerspruch stehende Erklirung des 
scharfen Sonnenrandes gewonnen, sondern es wird auch die auffallende 
Erscheinung verstindlich, daB trotz der ungeheuren auf der Sonne 
herrschenden Drucke die mittlere Dichtigkeit der Sonne nur ein Vier- 
tel von der der Erde betriigt. Das Gros der Sonnenmasse fiillt eben 
die Kugel, als deren Oberfliche uns die Photosphire erscheint, nicht 
aus, sondern reicht blo& bis zu einem erheblich tieferen Niveau. Wir 
haben also das von der Sonnenmasse ausgefiillte Volumen erheblich 
tiberschatzt und daher eine viel zu kleine Dichte erhalten. Schmidt 
sucht seine Theorie auch noch zur Erklirung anderer Tatsachen heran- 
zuziehen, so zur Lésung der Widerspriiche in der Bestimmung der Ro- 
tationsdauer der Sonne, ferner zur HErklirung der Sonnenflecken und der 
Protuberanzen. Auf diese Gebiete wollen wir ihm nicht folgen. 

Der geometrische Teil der Schmidtschen Theorie ist vollkommen 
einwandsfrei, gegen ihn ist von keiner Seite ein Bedenken erhoben 
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worden. Dagegen werden die physikalischen Folgerungen bestritten, 
die Schmidt aus seinen geometrischen Betrachtungen gezogen hat. 
Seeliger') war wohl der erste, der sich dagegen wendete, da Schmidt 
von dem HinfluB der Absorption ganz absieht und die Sonnenatmo- 
sphiire ohne weiteres als vollkommen durchsichtig betrachtet. 

Sehr viel weiter geht Emden in seinem sehr interessanten und 
schénen Buch tiber Gaskugeln.?) Er berechnet die Wege, welche die 
aus dem Sonneninnern stammenden Strahlen unter den Voraussetzungen 
der Schmidtschen Theorie in der Sonnenatmosphiére durchlaufen 
miissen, und vergleicht die auf diesen Wegen eintretende Absorption 
mit der Absorption, die ein Lichtstrahl auf seinem Wege durch die 
Erdatmosphire beim Durchlaufen entsprechender Gasmassen erleidet. 
Diese Uberlegung fiihrt zu dem Resultat, daB die aus den Tiefen der 
Sonne stammenden Strahlen durch Absorption in der Sonnenatmosphare 
schon vdéllig zerstért sein miiBten, ehe sie aus der Sonne austreten 
kénnten. Strahlen, die aus Tiefen stammen, die nur wenig unterhalb 
der kritischen Sphiire liegen, kénnten keine Lichtmengen von irgendwie 
nennenswertem Betrage mit sich fiihren. Die Dimensionen der Sonne 
sind eben so ungeheure, daB bei annahernd gleicher Absorption schon 
ein Weg yon wenigen Bogensekunden scheinbarer Lange gentigt, eine 
um mehrere Zehnerpotenzen gréfere Lichtschwichung auszutiben als der 
Weg durch die ganze Tiefe der Erdatmosphire. 

Dieser Einwand von Emden wire vollkommen schlagend, wenn man 
seine Voraussetzungen als richtig anerkennen miiBte. 

Aber ein Vergleich der Absorption der Sonnenatmosphire mit der 
der Krdatmosphire erscheint absolut unberechtigt. Die’ Absorption der 
Erdatmosphire im sichtbaren Teile des Spektrums beruht im wesent- 
lichen auf den in der Luft schwebenden Staubteilen, im ultraroten Ge- 
biete auf der Absorption der Kohlensiure und des Wasserdampfes, also 
zweier chemischer Verbindungen. Auf der Sonne brauchen wir keine 
Staubteilchen anzunehmen, stark absorbierende chemische Verbindungen 
sind sicher nicht vorherrschend, sondern wir haben es im wesentlichen 
mit elementaren Gasen zu tun, die ein Linienspektrum aussenden, also 
nur an ganz wenigen ausgezeichneten Stellen des Spektrums merkliche 
Absorption zu besitzen brauchen. Die Absorption des Lichts an den- 
jenigen Stellen, wo keine Gaslinien sitzen, und nur auf diese Stellen 
kommt es fiir die Schmidtsche Theorie an, kann daher in der Tat 
moglicherweise praktisch gleich Null sein. Das ist keineswegs un- 
wahrscheinlich und das Gegentei] sicher nicht bewiesen. Wie weit die 


1) H. Seeliger, Astron. Nachr. 133, 311—316, 1893. 
2) R. Emden, Gaskugeln. Leipzig 1907, pag. 388 ff. 
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auf der Sonne szweifellos nicht ausbleibenden atmosphiirischen Stré 
mungen eime merkbare Absorption hervorzurufen vermégen,  dariiber 
Wissen wir auch nichts, ihr WintluB wird sich wahrscheinlich nur in 
einer uaregelmiibigen Brechung geltend machen und Spuren von einer 
solehen sehen wir tiberall bei der Betrachtung der Sonnenphiinomene. 
Das harte Urteil von Nmden: Die Sehmidtsche Sonnentheorie steht 
so jenseits von Theorie und Hrfahrung, dal dieser geistreiche Blender 
weiterhin nur noch der Geschichte der Sonnenforschung angehéren 
sollte’, scheint mir daher keineswegs berechtigt und ich glaube, wir 
sollten auch noch ferner fortfahren, diese Theorie einer sorgfiltigen und 
vorurteilslosen Priifung an der Hand der Erfahrungen zu unterziehen. 

Miir die guerst von Schmidt gegebene Erklirung des scharfen 
Sonnenrandes unter der Annahme, dal’ die Sonne ein kontinuierlich an 
Diehte und ‘Temperatur von innen nach aufen abnehmender Gasball ist, 
o, die wohl 


o? 
zuerst von Schwarzschild angestellt worden ist. Bedenken wir, daf 


gibt es allerdings einen Ersatz auf Grund einer Betrachtun 


das kleinste sichtbare Objekt auf der Sonne eine scheinbare GréBe von 
etwa 1” besitzt, bedenken wir ferner, dab eine Winkelsekunde auf der 
Sonne einer Liinge von etwa 700 km entspricht, so sehen wir, daB 
grobe Gebiete fiir unsere Beobachtung zu linearen Gebilden zusammen- 
schrumpfen, Wenn daher die Helligkeit der strahlenden Massen an der 
Grenze der Photosphiire zwar kontinuierlich, aber doch so schnell ab- 
nimmt, daB in einer Nntfernung von 700 Kilometern von einer noch mit 
grober Helligkeit weibleuchtenden Schicht schon eine Gasschicht zu 
finden ist, welche kein kontinuierliches Spektrum mehr auszusenden 
vermag, so mu diese Ubergangsschicht von etwa 700 Kilometer Breite 
fiir uns zu einer mathematischen Linie zusammenschrumpfen, statt der 
allmiihlichen Helligkeitsabnahme miissen wir einen plétzlichen Helligkeits- 
sprung beobachten, Die Frage ist nur die, ob wir Anhaltspunkte dafiir 
haben, wie schnell in der der Photosphiire entsprechenden Hohe der 
Gaskugel die Helligkeit mit der Hntfernung vom Mittelpunkte etwa 
abnehmen kann. Die physikalische Beschaffenheit einer solchen Gas- 
kugel nun lift sich unter gewissen Voraussetzungen auf Grund all- 
gemeiner thermodynamischer Betrachtungen ableiten, Diese Voraus- 
setzungen allerdings sind immer willkiirlich und es ist nicht zu ent- 
scheiden, welche von ihnen auf der Sonne erfiillt sind. 

Wenn wir beriicksichtigen, dal diejenigen Schichten der Sonne, 
welche die ungeheuren Wiirmemengen durch Strahlung in den Welt- 
raum hinaussenden, sich sehr stark abkiihlen und daher niedersinken 
miissen, um neuen heifen Schichten Platz zu machen, so kénnte man 
annehmen, dai wenigstens in diesen Schichten, von denen die Strahlung 
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ausgeht, die Temperatur durch Mischung der auf- und absteigenden 
Stréme auf weite Héhen hin nahezu konstant erhalten wiirde. Wir 
hatten dann das sogenannte isotherme Gleichgewicht. Unter dieser 
Annahme berechnet Schwarzschild’), indem er die konstante Tempe- 
ratur zu 6000° annimmt und voraussetzt, da die Sonne im wesentlichen 
aus Wasserstoff besteht, da Druck und Dichte auf je 212 Kilometer 
Hohendifferenz auf das 10fache steigen, fiir ein Gas von dem Mole- 
kulargewicht der atmosphirischen Luft wiirde dies schon bei 14,7 Kilo- 
metern eintreten. 

Bei der Annahme des isothermen Gleichgewichts ist aber nicht 
beriicksichtigt, dai die Gase sich beim Aufsteigen ausdehnen, beim Sin- 
ken zusammenziehen und dadurch ihre Temperatur andern. Fiir eine 
solehe stark durchmischte Gasmasse ist daher nicht das isotherme 
Gleichgewicht zu erwarten, sondern eher das adiabatische. Dieses 
ist dadurch ausgezeichnet, daB an jeder Stelle diejenige Temperatur 
herrscht, welche eine von unten aufsteigende, sich adiabatisch abktihlende 
Gasmasse an dieser Stelle annehmen wiirde. Unter adiabatischer Ab- 
kiihlung verstehen wir eine solche, die rein auf Kosten der durch die 
Ausdehnung des Gases beim Aufsteigen geleisteten Arbeit entsteht, wo- 
bei dem Gase Warme weder durch Leitung noch durch Strahlung von 
auBen zugefiihrt oder entzogen wird. Bei dem adiabatischen Gleich- 
gewicht trifft also eine auf- oder absteigende Gasmasse an jeder Stelle 
der Gaskugel diejenige Temperatur an, die sie selbst an der betreffenden 
Stelle infolge ihrer adiabatischen Temperaturiinderung *besitzt. Unter 
dieser Voraussetzung wiirde sich fiir die Sonne eine sehr schnelle 
Temperaturzunahme nach unten ergeben, fiir Luft 1° auf je 3,63 m, 
fiir Wasserstoff auf je 52 m. 

Das adiabatische Gleichgewicht allerdings kann auf der Sonne wohl 
auch nicht bestehen, da die Gasschichten beim Auf- und Absteigen 
gleichzeitig Wirme durch Strahlung nach auSen abgeben und durch 
Absorption gewinnen. Schwarzschild faBt daher noch einen anderen 
Grenzfall ins Auge, den des Strahlungsgleichgewichts. Es wire 
das der Zustand, der herrschen miiBte, wenn die Temperatur an jeder 
Stelle der Sonne dauernd konstant bleiben wiirde, ohne daB ein Ausgleich 
durch Strémungen stattfiinde, wenn also in jeder Schicht in der gleichen 
Zeit genau soviel Wirme durch Strahlung nach aufen abgegeben als 
durch Absorption gewonnen wiirde. Unter der Annahme, daf es sich 
hierbei um reine Temperaturstrahlung handelt, daf also das Kirchhoff- 
sche Gesetz gilt, und unter der ferneren vereinfachenden Voraussetzung, 
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daB der Absorptionskoeffizient von der Wellenlinge unabhingig und der 
Dichte proportional sei, kann Schwarzschild fiir dieses Strahlungsgleich- 
gewicht die Verteilung von Temperatur und Dichte berechnen. Falls 
die Sonnenatmosphire aus einem Gase vom Molekulargewicht der Luft 
bestinde, folgt fiir eme Schicht von der Temperatur 7570° die Dichte 
6,8, wo als Einheit der Dichte die der Luft im Normalzustande gewihlt 
ist. In einer Héhe von 19 Kilometern tiber dieser Schicht wiirde die 
Temperatur 5300°, die Dichte 0,51 betragen, in einer Tiefe von 12 Kilo- 
metern unter der ersten Schicht wiirde die Temperatur 10100°, die 
Dichte 18,7 sein. Also auch hier finden wir rapide Veranderungen von 
Temperatur und Dichte. Und da die Helligkeit der kontinuierlichen 
Lichtemission mit zunehmender Dichte und zunehmender Temperatur 
ganz enorm steigt, so sehen wir, daB diese thermodynamischen Betrach- 
tungen es allerdings sehr wahrscheinlich machen, da der Abfall der 
Helligkeit der kontinuierlich strahlenden Schichten nach auSen hin sehr 
rasch vor sich geht, so rasch, daB er uns bei der starken Verkleinerung, 
unter der wir alle Sonnenphinomene beobachten, in der Tat als plétzlich 
und diskontinuierlich erscheinen mu8. Zu derselben Anschauung kommt 
Emden in seinem schon erwihnten Buche, in dem er eine grofe Anzahl 
mdglicher Gleichgewichtszustinde betrachtet, in denen sich eine solche 
unbegrenzte Gaskugel befinden kann. 

Die thermodynamischen Resultate also wiirden uns auch ohne den 
yon Schmidt angenommenen Einfluf der Strahlenbrechung in den Stand 
setzen, das Vorhandensein des scharfen Sonnenrandes zu erkliren, aber 
diese thermodynamischen Betrachtungen kénnen nichts an der Tatsache 
andern, da nach allem, was wir wissen, die von Schmidt angenommenen 
Strahlenkriimmungen auf der Sonne tatsichlich existieren miissen. Hs 
ist also die Méglichkeit keineswegs ausgeschlossen, da der von der 
Thermodynamik als wahrscheinlich hingestellte rapide Abfall von 'Tem- 
peratur und Druck an der Grenze der weiSleuchtenden Sonnenmasse 
tatsiichlich besteht, daB aber das Bild dieser helleuchtenden Sonnenkugel 
uns infolge der Strahlenkriimmung bedeutend vergréSert erscheint, in- 
dem es bis zur kritischen Sphiire hin ausgedehnt wird. Dadurch wiirde 
insofern eine Vereinfachung der Schmidtschen Betrachtungen eintreten, 
als die Schicht, aus welcher das weiBe Sonnenlicht zu uns dringt, dann 
als yverhialtnismibig wenig tief anzusehen wire, so daB sich die Be- 
handlung des Falles derjenigen bei einem Stern mit festem Kern nahert, 
wobei dieser Kern durch die SphirenvergréBerung vergréBert erscheint. 

Freilich liegen in der Schmidtschen Theorie noch viele ungeldste 
Probleme. Bis zu welchem Grade der HinfluB der Strahlenkriimmung 
tatsichlich reicht, wie groB der Radius derjenigen Kugel ist, innerhalb 
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deren sich die dichten weibgliihenden Gase befinden, wie sich in der 
Gasmasse, deren Dichte von innen nach aufen hin stetig abnimmt, der 
Ubergang der Lichtemission von den mit kontinuierlichem Spektrum 
leuchtenden dichten Massen im Innern zu den mit Linienspektrum 
leuchtenden Gasen der Chromosphire vollzieht, das sind sehr schwierige 
Fragen, welche der Lésung wohl noch lange harren werden. Hin Teil 
dieser Fragen betrifft iibrigens die Erklirung des scharfen Sonnen- 
randes auf Grund jener thermodynamischen Untersuchungen genau so 
wie die Schmidtsche Sonnentheorie. Die Strahlenkriimmung auf der 
Sonne mu sicherlich vorhanden sein, ein Abfall der Temperatur und 
Dichte ist ebenso sicher vorbanden, wir haben also zwei Prinzipien, 
durch welche das Zustandekommen des scharfen Sonnenrandes erkliirt 
werden kann. Welches von diesen beiden Prinzipien mafgebend ist, 
das kénnen wir noch nicht entscheiden, aber sicher sind beide von 
Wichtigkeit, nicht nur fiir die Erscheinung des scharfen Sonnenrandes, 
sondern auch fiir viele andere Vorginge auf der Sonne. 

Es la8t sich nicht verkennen, da& die Schmidtsche Theorie yon 
Anfang an bei den Astronomen auf viel starkeren Widerstand gestoBen 
ist als bei den Physikern. Die Griinde hierfiir sind wohl wesentlich 
subjektiver Natur, Scheiner’) hat sie treffend durch folgende Worte 
charakterisiert: ,, Auch das mathematisch unanfechtbare Erklarungsprinzip 
der Photosphire erscheint allen denen, die sich mit dem praktischen 
Studium der Sonnenvorgiinge befaBt haben, wenig plausibel; bei Be- 
trachtung der detaillierten Vorginge auf der Sonne ist es sehr schwer, 
sich an den Gedanken zu gewéhnen, da alles, was man sieht, gar nicht 
reell vor sich geht, und daB die Ursache einer Erscheinung nicht da, 
wo sie auftritt, zu suchen ist, sondern ganz wo anders, auf der anderen 
Seite der Sonne, oder gar an einer Stelle, von wo aus der Lichtstrahl 
schon einmal ganz um die Sonne herumgelaufen ist.“ 


1) J. Scheiner, Populaire Astrophysik, S. 422. 
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Sonnentheorien. (Fortsetzung.) 


Geschichte der anomalen Dispersion. Newtons Versuch der ge- 
kreuzten Spektren. Kundts Beobachtungen. Anomale Dispersion des 
Natriumdampfes. Juliussche Sonnentheorie. Flecken und Flecken- 
spektrum. Fackeln. Flashspektrum. Protuberanzen und Protuberanzen- 
geschwindigkeiten. Helmholtzsche Theorie von Wind und Wellen. 
Emdens Theorie der Sonnenwirbel. Neuere Versuche tiber anomale 
Dispersion der Gase. Kiinstliche Chromosphare. Emdens Einwiinde 
gegen die Juliussche Theorie und ihre Widerlegung. Schwierigkeiten 
der Juliusschen Theorie. Emdens Theorie der Sonnenflecken und ihrer 
Verteilung. Der Wiarmeaustausch zwischen den inneren und duferen 
Schichten der Sonne. Oppolzers Theorie. Periodizitét und Planeten. 
Theorien von Wilsing, Wilezynski und Halm. 


Wir haben in der vorigen Vorlesung gesehen, daB sich iiber die 
allgemeine Beschaffenheit der Sonne, auf die wir aus der Trennung in 
die weibleuchtende Photosphare und die auBere schwach leuchtende Gas- 
atmosphire schlieBen, zwei prinzipiell verschiedene Auffassungen gegen- 
iiberstehen, die eine, welche die Dinge in méglichst enger Anlehnung an 
die Bilder zu erklaren sucht, die wir von ihnen erblicken, eine andere, 
welche das Zustandekommen dieser Bilder kritisch untersucht und zu 
dem Schlu8 gelanet, daB die Dinge selbst den Bildern, die wir von 
ihnen haben, wenig gleichen, daB diese Bilder vielmehr durch optische 
Tauschung zustande kommen. 

Auch fiir die Erklarung der spezielleren Sonnenerscheinungen, nim- 
lich der Sonnenflecken, der Chromosphire und der Protuberanzen gibt 
es eine Theorie, welche der Schmidtschen innerlich sehr verwandt ist, 
da sie auch diese Vorgiinge ganz anders auffabt, wie es der direkte 
Anblick zunichst vermuten liBt. Das ist die Juliussche Sonnentheorie. 
Ebenso wie Schmidt die Brechung des Lichts auf der Sonne zum 
leitenden Prinzip seiner Theorie gemacht hat, so Julius die Dispersion 
oder Farbenzerstreuung. 


272 Neunte Vorlesung. 


In der Schmidtschen Theorie spielt die Dispersion nur eine sekun- 
dire Rolle. Die im allgemeinen sehr kleine Dispersion der Gase, deren 
Brechungsexponent fiir. alle Strahlen sehr nahe gleich eins ist, wiirde 
zur Folge haben, daf8 der Durchmesser der kritischen Sphare ftir die 
verschiedenen farbigen Strahlen ein wenig verschieden ist. Daher hat 
man den SchluB gezogen, dai die Sonnenscheibe farbig umrandet er- 
scheinen miiBte, das violette Licht miiBte eine stiirkere Spharenver- 
gréBerung erzeugen als das rote. Die von Auwers’) mit verschieden- 
farbigen Glisern angestellten Messungen des Sonnendurchmessers aber 
zeigen keinen GréBenunterschied des roten und des violetten Sonnen- 
bildes. Das widerspricht jedoch, wie Schmidt gezeigt hat, keines- 
wegs seiner Theorie. Denn die Dispersion der Gase ist so klein, daB 
die daraus folgende Verschiedenheit des Sonnendurchmessers fiir ver- 
schiedene Farben zu gering ist, um der Beobachtung zuginglich zu sein, 
wenigstens so lange man die Untersuchung auf das sichtbare Gebiet 
des Spektrums beschrinkt. 

Aber ein Gas, dessen Spektrum in Emission und Absorption durch 
scharfe Linien charakterisiert ist, besitzt nicht fiir alle Strahlen diese 
allgemeine, geringe Brechung und Dispersion; sondern fiir solches Licht, 
dessen Schwingungsdauer derjenigen der Spektrallinien des Gases un- 
mittelbar benachbart ist, kann der Brechungsexponent ganz andere 
Werte annehmen, die sich durch die Erscheinung der anomalen 
Dispersion kundtun. 

Die Geschichte der anomalen Dispersion der Gase ist sehr eigen- 
tiimlich. Die erste Substanz, an welcher die Erschemnung der anomalen 
Dispersion tiberhaupt beobachtet wurde, war ein Gas, nimlich der Jod- 
dampf. Im Jahre 1860 machte Le Roux”) zum ersten Male eine Beob- 
achtung, welche darauf hindeutete, da dieser Dampf merkwiirdige 
Brechungseigenschaften besitzt. Zwei Jahre spiter konnte er mit aller 
Sicherheit aussprechen: ,,.La vapeur diode disperse la lumiére en sens 
inverse de toutes les substances étudiées jusqu’ici, c’est-a-dire qu’un 
prisme rempli de vapeur diode réfracte les rayons rouges d’une quan- 
tité plus grande que les rayons bleus“. Obwohl er die Pariser Aka- 
demie auf die Merkwiirdigkeit dieser Hrscheinung aufmerksam machte, 
welche schon er als anomale Dispersion bezeichnete, blieb seine Beob- 
achtung doch lange vereinzelt und, wie es scheint, wenig bemerkt. Erst 
nachdem Christiansen’) 1870 die anomale Dispersion an einer Fliissigkeit 


1) A. Auwers, Astron, Nachr. 128, 97—104, 1889. 

2) F. P. Le Roux, Comptes rendus 51, 171—172 u. 800—802, 1860; bo, 
126—128, 1862; Pogg. Ann. 117, 659—660, 1862. 

3) C. Christiansen, Pogg. Ann. 141, 479—480, 1871; 148, 250—259, 1871. 
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(Fuchsinlésung) entdeckt hatte, wurde die Bedeutung dieser Erscheinung 
durch A. Kundt aufgeklirt. Mit dem scharfen Blick fiir den theoreti- 
schen Zusammenhang der Dinge, der diesen groBen Experimentator 
auszeichnete, hatte Kundt*) schon friiher erkannt, da& solche Kérper, 
welche Oberfliichenfarben zeigen, welche also ausgezeichnete Maxima 
der Absorption und Reflexion besitzen, auch ungewéhnliche Brechungs- 
eigenschaften haben miiBten: Ich vermutete in diesen Kérpern den 
allgemeinsten Fall der Dispersion, bei dem der Brechungsexponent fiir 
abnehmende Wellenlingen in Luft in den Kérpern nicht nur beliebig 
zu- und abnehmen, sondern auch ein- oder mehreremal kleiner als eins 
werden kénne“. Kundts Bemiihungen, diese vermuteten Anomalien der 
Brechung mit Hilfe von Interferenz-Erscheinungen sichtbar zu machen, 
miBlangen. Sobald aber die Christiansensche Entdeckung bekannt wurde, 
gelang es Kundt, die anomale Dispersion fiir eine groBe Anzahl von 
Substanzen mit Oberflichenfarben direkt nachzuweisen. Es ist zu ver- 
muten, daB er auf die Idee dieses direkten Nachweises schon friiher 
gekommen sein wiirde, wenn ihm die Le Rouxsche Beovachtung be- 
kannt gewesen wire. 

Kundt wandte bei seinen Versuchen die schon von Newton benutzte 
Methode der gekreuzten Spektren an, die den Verlauf der Brechung 
‘mit der Wellenlinge unmittelbar zur Anschauung bringt. 

Bei der Wichtigkeit, welche diese Methode fiir das Verstiindnis der 
Juliusschen Sonnentheorie besitzt, méchte ich Ihnen den Grundversuch 
zunachst einmal vorfiihren. Ich habe hier einen gewohnlichen Spektral- 
apparat, der aber aus seiner gewohnlichen Lage um eine horizontale 
Achse so gedreht ist, daB die Hbene des Prismentisches nicht horizontal 
steht, sondern vertikal. Die brechende Kante des Prismas steht daher 
horizontal, sie mége oben liegen, das Beobachtungsfernrohr bringe ich 
in eine horizontale Stellung, so daB das Kollimatorrohr mit dem Spalt- 
ende schrig nach unten zu stehen kommt. Der Spalt, dessen Langen- 
ausdehnung sehr klein gemacht wird, wird mit seiner Lingsrichtung 
ebenfalls horizontal gestellt. Wenn man vor den-Spalt als Lichtquelle 
etwa eine Nernstlampe bringt, so erblickt man durch das Okular ein sehr 
schmales, vertikal stehendes kontinuierliches Spektrum, rot unten und 
violett oben. Jetzt entfernen wir das Okular des Beobachtungsfernrohrs 
und benutzen das von dem Objektiv dieses Fernrohrs entworfene, vertikale, 
wegen der geringen Hohe des Spalts einer farbig leuchtenden Linie 
vergleichbare, reelle Bild des Spektrums als leuchtenden oder erleuch- 
teten Spalt eines zweiten gew6hnlichen Spektralapparates, dessen Prisma 


1) A. Kundt, Pogg. Ann. 142, 163—171, 1871. 
Pringsheim, Physik der Sonne. 18 
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in der gewohnten Weise mit vertikaler brechender Kante aufgestellt 
ist. Als Prisma des ersten Apparates wollen wir stets das gleiche 
Flintglasprisma anwenden, fiir den zweiten Apparat aber abwechselnd 
verschiedene Prismen benutzen. 

In den folgenden Figuren ist das vertikale, nahezu lineare Spek- 
trum des ersten Apparats durch die vertikale Linie ABCDEFGH 


Flintglas 
N 


Fig. 168. Fig. 169. 


angedeutet, wo die Buchstaben die Lage der entsprechenden Fraun- 
hoferschen Linien im Spektrum angeben sollen. Ist das Prisma des 
zweiten Apparates ein dem ersten genau gleiches Flintglasprisma, so 
werden die verschiedenen Farben in dem zweiten Apparat ebensoweit 
seitlich abgelenkt wie im ersten Apparat nach oben, das Resultat ist 

yontn einen, also fiir den durch das Okular des zweiten 
Pp CB ae Apparates schauenden Beobachter ein 

pie schriig gestelltes, ebenfalls wieder nahezu 


TAS ae lineares Spektrum A’ H’ (Fig. 168), welches 
NE iae : $ eine um 45° gegen die Horizontale geneigte 
RF paar sak ee ' | gerade Linie bildet. Die Lage der Fraun- 
Bg eee ' hoferschen Linien in diesem Spektrum ist 


an dem oberen Rande der Figur angegeben. 

Besitzt das Prisma des zweiten Appa- 
rates eine andere Dispersion als das des 
ersten, besteht es z..B. aus Wasser, so erblicken wir wieder ein seit- 
lich abgelenktes Spektrum, welches aber nicht mehr geradlinig, sondern 
stetig gekriimmt erscheint (Fig. 169), da die horizontale Ablenkung in 
dem zweiten Apparat der vertikalen im ersten fiir die verschiedenen 
Farben nicht mehr proportional ist. 

Ganz anders wird der Anblick, wenn wir das zweite Prisma aus 
einer anomal brechenden Substanz herstellen. Fig. 170 zeigt die Er- 
scheinung fiir ein Prisma aus Cyaninlésung. Hier sehen wir das Spek- 
trum in zwei getrennte Teile gespalten. Zwischen beiden, in der Nahe 
der D-Linie befindet sich die Stelle selektiver Absorption des Cyanins, 


pe 


Fig. 170. 
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hier ist das Spektrum durch eine breite, dunkle Absorptionsbande unter- 
brochen. Zu beiden Seiten dieser Bande zeigt sich ein ganz ver- 
schiedenes Verhalten des Brechungsexponenten. Die roten Strahlen 
zwischen A und C sind viel weiter abgelenkt als die griinen und 
blauen bei / und F’, ja zum Teil noch weiter als die auBersten vio- 
letten Strahlen. Der Brechungsindex ist also fiir Rot gréSer als fiir 
Griin und Blau, er wiichst nicht, wie es fiir normal dispergierende 
Medien charakteristisch ist, fortdauernd mit zunehmender Schwingungs- 
zahl, sondern er ist fiir einige Wellen gréferer Schwingungszahl kleiner 
als fiir solehe kleinerer Schwingungszahl. Das ist keine normale, son- 
dern eine anomale Dispersion. Beide voneinander getrennte Zweige 
des Spektrums zeigen durch ihre (in der Figur iibertrieben gezeichnete) 
Kriimmung den Verlauf des Brechungsexponenten fiir die verschiedenen 
Wellenliingen an. 

Die nach dieser Methode an einer Reihe anomal dispergierender 
Substanzen angestellten Beobachtungen fiihrten Kundt zu dem Resultat, 
daB die Brechungsexponenten in der Nachbarschaft der Absorptions- 
linien auBerordentlich zunehmen, wenn man sich der Absorptionslinie 
von der roten Seite des Spektrums nihert. Nahert man sich der Ab- 
sorptionslinie dagegen yon der violetten Seite her, also so, daB die 
Schwingungsdauer mit der Anniherung zunimmt, so nehmen die 
Brechungsexponenten auBerordentlich schnell ab. Dabei kénnen die 
Wellen gréBerer Schwingungsdauer sogar stairker abgelenkt werden als 
die von ihnen durch das Absorptionsband getrennten Wellen kleinerer 
Schwingungsdauer. 

Der von Kundt theoretisch vermutete und experimentell nach- 
gewiesene Zusammenhang zwischen Brechung und Absorption ist die 
Grundlage aller neueren Dispersionstheorien geworden. Sie alle, sowohl 
diejenigen, welche auf dem Boden der alteren Undulationstheorie stehen, 
als auch diejenigen, welche von der elektromagnetischen Theorie des 
Lichts ausgehen, machen, veranlaBt durch diesen Zusammenhang, die 
Annahme, daf die Brechung des Lichts auf emer Wechselwirkung 
zwischen dem Ather und den ponderablen Molekiilen bzw. den mit 
diesen verbundenen Elektronen beruht, so daB die Atherbewegungen von 
den kérperlichen Molekiilen beeinfluBt werden. Aus dieser Anschauung 
ergibt sich, da8 nur solche Absorptionsstreifen einen starken Hinflu8 
auf die Dispersion ausiiben kénnen, welche Eigenschwingungen der 
K6rpermolekiile oder der Hlektronen entsprechen, welche also scharf 
ausgepragt und sehr intensiv sind. . 

Nirgends aber sind die Absorptionslinien scharfer ausgeprigt als 
bei leuchtenden Gasen, z. B. Natriumdampf, und es hitte daher sehr 

ile} 
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nahe gelegen, bei ihnen anomale Dispersion zu vermuten und zu suchen. 
Und in der Tat weist Kundt') 1872 bei der Erwahnung der Le Roux- 
schen Beobachtung darauf hin, daB anomale Dispersion bei leuchtenden 
Gasen wahrscheinlich sei. Er fiigt hinzu: ,Ob es aber jemals gelingen 
wird, die Brechungsanomalien an jedem der einzelnen Absorptionsstreifen 
der Gase und gliihenden Diimpfe, von denen einzelne eine so grobe 
Anzahl von sehr schmalen Absorptionsstreifen zeigen, nachzuweisen, 
mu dahingestellt bleiben.“ Hrst 1880 machte Kundt?) ganz zufallig, 
als er den uns schon bekannten Vor- 
lesungsversuch der Umkehr der Natrium- 
linien anstellte, die Hntdeckung, daB 
der leuchtende Na-Dampf in unmittel- 

ae ie barer Nachbarschaft der D-Linien ano- 
male Dispersion zeigt. Er lie das Licht einer Bogenlampe durch eine 
Bunsenflamme hindurchgehen, in welcher er metallisches Na verdampfte, 
und entwarf ein objektives Spektrum davon auf einem Projektionsschirm. 
Dabei beobachtete er die in Fig. 171 wiedergegebene Erscheinung und 
erklarte sie durch die anomale Dispersion des Na-Dampfes, welcher in 
der Flamme eine prismatische Gestalt mit horizontaler brechender Kante 
besaB. Als notwendig fiir das Gelingen des Versuches bezeichnete es 
Kundt, daB der Dampf eine groBe Dichte besitzt, so groB, daB die 
Absorptionslinien stark verbreitert sind und der ganze 
Zwischenraum zwischen den beiden D-Linien im Absorptions- 
gebiet liegt. Durch diese irrtiimliche Ansicht wurde er 
verhindert, die sehr interessante Erscheinung der anomalen 
Dispersion im Gebiete zwischen den beiden D-Linien nach- 
zuweisen. Das gelang erst H. Becquerel.®) 

Kr benutzte die Anordnung der gekreuzten Spektren 
in folgender Form. Durch eine Linse wurde das Bild des 
positiven Kraters einer Bogenlampe auf den horizontalen 
Spalt eines Spektralapparates geworfen. Die durch die 
Kollimatorlinse parallel gemachten Strahlen passierten anstatt eines 
Prismas eine Bunsenflamme, in welche auf einem diinnen, rechteckig 
gebogenen Platinblech an passender Stelle ein Natronsalz eingefiihrt 
war. Dabei nimmt die Flamme die in Fig. 172 dargestellte Gestalt 
an; die schraffierten Stellen bedeuten zwei von gliihendem Na-Dampf 
gelb gefarbte Teile der Flamme, welche eine doppel-prismatische Gestalt 


Fig. 172. 


1) A. Kundt, Pogg. Ann. 144, 128—137, 1872. 

2) A. Kundt, Wied. Ann. 10, 321—325, 1880. 

3) H. Beequerel, Comptes rendus 127, 647—651 und 899—904, 1898; 128, 
145151, 1899. . 
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haben. Mit Hilfe des Beobachtungsfernrohres, dessen Okular heraus- 
geschraubt war, wurde nun ein Bild des horizontalen Spaltes auf dem 
vertikalen Spalt eines zweiten Spektralapparates entworfen, bei welchem 
das Spektrum mit Hilfe eines Rowlandschen Gitters erzeugt wurde. 
Die beobachtete Erscheinung zeigen die folgenden Figuren. Geht das 
Licht durch diejenigen Teile der prismatischen Flamme, bei welchen die 
horizontale brechende Kante oben liegt, so werden die Strahlen mit etwas 
eri Berer Wellenlinge 
als D, und D, nach 


unten, die Strahlen he 
mit etwas kleinerer 7] — 
Wellenlinge als D, ee 

D D, D, D, 


und D, nach oben ab- 
gelenkt. Dieser Fall ee: 
ist in Fig 173a so dargestellt, wie man ihn in dem Beobachtungs- 
fernrohr des zweiten Spektralapparates sieht, also umgekehrt. Die 
durch die untere Hilfte der Flammenprismen hervorgebrachte Erschei- 
nung, bei welcher die brechende Kante unten liegt, zeigt Fig. 173b. 
Hier ist die Ablenkung gréBer gezeichnet, als in Fig. 173a, das wiirde 
einer gréBeren Dichte des Na-Dampfes entsprechen. Diese Beobachtungen 
lehren, da der Brechungsindex 
der an die Linien D, und D, nach 
Rot hin sich unmittelbar an- 


Fig. 173b. 


9° 
io} 


schlieBenden Gebiete ungewohn- —& aft 
lich groB ist, derjenige der nach 

Violett hin gelegenen Gebiete un- — re 
gewohnlich klein, kleiner als 1. @ “a 
Das enge Spektralgebiet zwischen = — 


beiden D-Linien nimmt daher 
die eigentiimlich gekriimmte Ge- 
stalt an. 

Noch niher an die D-Linien 
heran als Becquerel konnte W. H. Julius’) mit der analogen Ver- 
suchsanordnung die anomale Dispersion des Natriumdampfes verfolgen, 
die am meisten abgelenkten Strahlen des Spektrums in unmittelbarer Nahe 
der D-Linien gingen bis dicht an diese Linien heran, die Differenz der 
Wellenlingen zwischen den aufersten Ausliufern des abgelenkten Bogen- 
lampenlichts und den D-Linien selbst betrug nach seinen Messungen 
weniger als 0,01 uu. Das von ihm beobachtete Spektralbild ist in 


Dae 


Fig. 174. 


Fig. 174 wiedergegeben. 
1) W. A. Julius, Physik. Ztschr. 2, 348—353 und 357—360, 1901. 
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Ebenso wie eine prismatische Gestalt der Gasmasse mu eine von Ort 
zu Ort veriinderliche Dichte wirken, und zwar ist eine von unten nach 
oben abnehmende Dichte einem Prisma iquivalent, dessen brechende 
Kante horizontal und oben liegt. Auch bei den von Kundt, Becquerel 
und Julius benutzten Flammen hat man es keineswegs mit regel- 
miBigen Prismen von gleichmifiger Dichte zu tun, sondern auch hier 
wird im allgemeinen die Dichte unmittelbar iiber der Stelle, wo das 
Natrium oder das Salz liegt, am gréBten sein und nach oben hin schnell 
abnehmen. Es findet daher in allen derartigen Fillen ein Zusammen- 
wirken von prismatischer Gestalt und wechselnder Dichte statt, wobei 
der Hinflu8 der letzteren im allgemeinen iiberwiegen diirfte. 

Auf diesen Beobachtungstatsachen beruht die Sonnentheorie, welche 
W. H. Julius im Jahre 1900 zuerst aufgestellt und seitdem in einer 
groBen Zahl von Arbeiten weiter durchgefiihrt hat.*) Denken wir uns 
einen Beobachter, der mit seinem Spektralapparat so weit von der Na- 
Flamme entfernt ist, da% er nicht die ganze, in Fig. 174 dargestellte 
Erscheinung zu iiberblicken vermag, sondern nur einen Teil davon. 
Diesem Beobachter wird es sehr schwer fallen, die Erscheinungen, die 
er sieht, richtig zu deuten. 

Wenn er nur den zwischen den horizontalen Linien a und a, 
hegenden Teil der Erscheinung sieht, so hat er ein Spektrum vor 
sich, in welchem die D-Linien als sehr breite dunkle Banden ausge- 
bildet sind. Er wird wahrscheinlich annehmen, daf diese dunklen 
Banden verbreiterte Absorptionslinien sind, daB also das hier fehlende 
Licht durch Na-Dampf von grofer Dichte absorbiert worden ist. Und 
doch ist, wie wir wissen, dieses Licht in Wirklichkeit nicht absorbiert 
worden, sondern es ist durch Brechung an einen anderen Ort gelangt, 
nimlich zwischen die Linien a und ¢, baw. a, und ¢. Die anomale 
Dispersion kann uns also eine Verbreiterung von Absorptionslinien vor- 
tiuschen. 

Erinnern wir uns jetzt an den Anblick, den das Spektrum der 
Sonnenflecken bietet. In ihm sehen wir die Fraunhoferschen Linien 
teilweise sehr stark verbreitert, so daB ganze Gebiete des Spektrums 
wie weggeléscht erscheinen. Wiihrend einige der dunklen Linien nahe 
das gleiche Aussehen zeigen wie im Spektrum der normalen Photosphire, 
sind andere fast ganz unsichtbar, und Linien werden stark und breit, 
welche sonst schwach und diinn sind. Wie wir sahen, hat man 
diese Hrscheinungen als Absorptionsvorgiinge betrachtet und darauf 

1) W. H. Julius, Proc. Roy. Acad. Amsterdam 575—588, 1900; 270—302, 


1903; Astron. Nachr. 158, 433—445, 1900; 160, 139—145, 1902; Astrophys. Journ. 
18, 50—64, 1903. 
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zurtickgefiihrt, daB in den Sonnenflecken einige Substanzen, deren Linien 
stark verbreitert sind, in besonders grober Dichte vorhanden sind, 
wihrend die tibrigen teils normale, teils eine geringere Dichte besitzen 
als in der umgebenden Sonnenatmosphire. Aber vielleicht befinden 
wir uns hier in der Lage des oben angenommenen Beobachters, viel- 
leicht beruht diese Verbreiterung der Fraunhoferschen Linien nicht 
auf Absorption, sondern auf anomaler Dispersion, und das fehlende 
Licht ist nach Stellen hingebrochen worden, wo wir es nicht sehen. 
Dann mtiBten wir annehmen, daf die Sonnenflecken Stellen sind, an 
welchen die Dichtigkeit der gasférmigen Sonnenmaterie von Ort zu Ort 
stark variiert. Hine solche Dichtigkeitsiinderung — und zwar zu- 
nehmende Dichte von innen nach auBen — wiirde sich z. B. ergeben, 
wenn man die Flecken als Wirbelbewegungen in der Sonnenatmosphire 
auffaBt, wie Faye, oder als stark absteigende Strémungen, eine Ansicht, 
der wir bei Kirchhoff begegnet sind, und die besonders von Spérer 
yertreten und entwickelt worden ist. Haben wir es bei Sonnenflecken 
mit wirbelf6rmigen Bewegungen zu tun, so sind nach der Juliusschen 
Anuffassung die Higentiimlichkeiten des Sonnenfleckenspektrums und 
damit auch die Verdunkelung der Photosphire erklirt, als welche uns 
ein Sonnenflecken erscheint. Auch fiir die Erscheinung des Kerns und 
des Hofes der Sonnenflecken und fiir die scharfe Grenze zwischen beiden 
gibt Julius eine einfache Erklirung, indem er auf Grund der Schmidt- 
schen Sonnentheorie die Kriimmung und Divergenz der normal disper- 
gierten Strahlen bei ihrem Durchgang durch den Wirbel berechnet. 

Das in den Sonnenflecken fehlende Licht ist nach der Juliusschen 
Theorie nicht durch Absorption vernichtet, sondern nur abgelenkt, es 
muB sich also an anderen Stellen wiederfinden und durch eine ge- 
steigerte Helligkeit der Photosphire bemerkbar machen. Das ist die 
einfache Erklirung fiir die Fackeln und ihre nahe Beziehung zu den 
Flecken. In der Tat sieht man im Spektrum der Fackeln zu beiden 
Seiten der eigentlichen Fraunhoferschen Linien, die schmiler und 
weniger dunkel erscheinen als gewohnlich, leicht verschobene Linien, 
die sich hell von dem Grunde abheben. 

Wenn nur derjenige Teil der Erscheinung (Fig. 174) in das Ge- 
sichtsfeld gelangt, welcher zwischen den Linien 6 und ¢ bzw. b, und e, 
liegt, so wird der Beobachter zwei feine helle Linien sehen, die in un- 
mittelbarer Nahe der D-Linien liegen und nur mit grofer Schwierig- 
keit von diesen zu unterscheiden sind. Sehr wahrscheinlich wird er 
glauben, die D-Linien selbst zu erblicken und Licht vor sich zu haben, 
welches als Higenlicht von leuchtendem Na-Dampf ausgesendet wird. 
Die anomale Dispersion kann uns also ein Linienspektrum vortiuschen, 
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wihrend in Wirklichkeit das Licht, das wir sehen, nicht von Na-Dampf 
emittiert wird, sondern von einer mit kontinuierlichem Spektrum leuch- 
tenden Strahlungsquelle herriihrt. 

Wenn wir bei einer totalen Sonnenfinsternis das Flashspektrum 
beobachten, so sehen wir helle Linien, die mit bekannten Linien irdi- 
scher Elemente tibereinstimmen, und schlieBen, daB wir es mit dem 
Emissionsspektrum leuchtender Gase zu tun haben. Ebenso wenn wir 
die hellen Linien der Chromosphare und der Protuberanzen beobachten. 
Aber wir miissen jetzt die Méglichkeit zugeben, da% wir uns getiuscht 
haben kénnen, daB in Wirklichkeit das von uns beobachtete Licht 
nicht das Higenlicht der leuchtenden Gase ist, sondern ganz oder 
wenigstens zum grofen Teil aus dem weiSleuchtenden Sonneninnern 
stammt und durch anomale Dispersion von seinem Wege abgelenkt ist. 

Sei SS (Fig. 175) der Sonnenrand oder nach Schmidt die kritische 
Sphire, so wird im allgemeinen ein Lichtstrahl, der bei A nahe tan- 
gential austritt, auf dem infolge der 
allgemeinen Strahlenbrechung schwach 
gekriimmten Wege 40 nach 0 ge- 
langen, wo der Beobachter sich be- 
finden mége. Wenn sich iiber A eine 
gliihende Gasmasse, z. B. Na-Dampf, 
von ungleicher Dichte befindet, so wird dasjenige Licht, welches im 
Spektrum sehr nahe bei einer Spektrallinie des Gases liegt, z. B. das 
den D-Linien benachbarte, infolge der anomalen Dispersion eine stirkere 
Ablenkung erfahren als das iibrige Licht. Es werden also von diesen 
Wellenlingen Strahlen von nach O gelangen, welche die Sonne nahe 
tangential etwa in B verlassen haben, in einem Punkte, von. welchem 
das gewohnlich gebrochene Licht nicht nach O, sondern nach O’ wandert, 
dem Beobachter in O daher unsichtbar bleibt. . Dieser wird also iiber 
dem Sonnenrande ein Gebiet sehen, welches ein helles Linienspektrum zeiet. 

Das Chromosphiarenspektrum ist im allgemeinen desto einfacher, 
desto firmer an Linien, je weiter wir uns vom Sonnenrande entfernen, 
am linienreichsten ist das Flashspektrum, welches den unmittelbar an 
den Sonnenrand angrenzenden Teilen zu entstammen scheint. Bei der 
alten Auffassung, daf es sich ausschlieBlich um Emissionsspektra 
leuchtender Gase handelt, mu man daher annehmen, daf die ver- 
schiedenen Substanzen in der Chromosphiare schichtenweise iibereinander 
legen. Wenn wir dagegen das Chromosphirenlicht wesentlich als 
durch anomale Dispersion uns zugesandtes Photosphirenlicht ansehen, so 
k6nnen wir uns die gasférmige Sonnenmaterie im wesentlichen als ein 
chemisch homogenes Gemisch vorstellen, ein Produkt nahezu voll- 


Fig. 175. 
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kommener Diffusion. Dies erscheint als ein groBer Vorzug der Julius- 
schen Auffassung. Bei ihr ergibt sich die Tatsache, da die verschie- 
denen Linien des Chromosphirenspektrums in verschiedener Hntfernung 
vom Sonnenrande sichtbar sind, als eine Folge der verschieden starken 
anomalen Dispersion, der verschiedenen absoluten Dichtigkeit und daher 
verschiedenen Dichtigkeitsiinderung der einzelnen miteinander  ge- 
mischten Stoffe. 

Wie ein Blick auf Fig. 174 zeigt, miissen die durch anomale Dis- 
persion entstandenen Linien nach dem Sonnenrande hin dicker werden, 
und in der Tat wissen wir, da die Chromosphirenlinien eine eigentiim- 
hehe, nach oben hin zugespitzte Gestalt besitzen. Auch die auffallende 
Beobachtung, daB die hellen Linien des Flashspektrums zwar im all- 
gemeinen den Fraunhoferschen Linien entsprechen, aber doch einen 
anderen Charakter in Bezug auf ihre relative Intensitiét und auf ihre Lage 
im Spektrum haben, wiirde sich nach der Juliusschen Hypothese 
ohne weiteres erkliren. Da ferner lokale Dichtigkeitsabnahmen sowohl 
vom Sonneninnern nach auBen hin, als auch — wenn auch wahrschein- 
lich etwas weniger haufig — von aufen nach innen vorkommen wer- 
den, so werden sowohl die Strahlen, deren Brechungsindex ungew6hn- 
lich gro8 ist, als auch die, deren Brechungsindex erheblich kleiner ist 
als 1, nach Art des Strahls BhO (Fig. 175) gebrochen werden. Daher 
hat Julius schon in seiner ersten Abhandlung darauf aufmerksam ge- 
macht, daB die Chromospharenlinien eigentlich als feine Doppellinien 
erscheinen miibten. Spater ist es ihm gelungen’), auf Photographien 
des Flashspektrums, welche die hollindische Expedition zur Beobach- 
tung der Sonnenfinsternis yom 28. Mai 1901 auf Sumatra aufgenommen 
hatte, eine Verdoppelung simtlicher Chromosphiarenlinien zu entdecken. 
Nach der Kritik allerdings, welche neuerdings Hartmann*) an der 
Realitit dieser Verdoppelungen geiibt hat, kann man diese Beobach- 
tung wohl kaum noch als eine Bestitigung der Juliusschen Theorie 
auffassen. Jedenfalls aber mu man sich der Juliusschen Ansicht an- 
schlieBen, dab es mindestens méglich ist, alles Chromospharenlicht als 
abgelenktes Photosphiarenlicht aufzufassen, wenn auch die Méglichkeit 
nicht ausgeschlossen ist, da auBerdem noch Higenlicht der Chromo- 
sphiére zu uns gelangt. 

Wenn endlich nur der zwischen den Linien a und 6, baw. a, und 


by (Fig. 174) liegende Teil der Erscheinung zur Beobachtung gelangt, 


so sieht man zwei helle, ziemlich breite, gekriimmte Linien, deren Lage 
im Spektrum von der der D-Linien wenig, aber doch merklich abweicht. 


1) W. . Julius, Physik. Ztschr. 3, 154—158, 1902. 
2) J. Hartmann, Astron. Nachr. 174, 354—360, 1907. 
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Diese Erscheinung ist uns wohlbekannt, im Spektrum der Chromo- 
sphire, der Protuberanzen und auf der Photosphiire in der Nahe der 
Sonnenflecken sind uns solche verschobene und verzerrte Linien -be- 
gegnet. Wir haben gesehen, da wir diese Erscheinungen mit Hilfe 
des Dopplerschen Prinzips durch ganz enorme Geschwindigkeiten der 
leuchtenden Gase erkliiren konnten, aber auch die groBen Schwierig- 
keiten sind uns nicht entgangen, zu denen diese Erkliirungsart fihrte. 
Aus der anomalen Dispersion lassen sich diese Linienverschiebungen 
und Verzerrungen ohne weiteres verstehen, sie bilden die notwendige 
Erginzung zu den geradlinigen und scheinbar unabgelenkten Chromo- 
sphiren- und Protuberanzenlinien, die von den durch anomale Dispersion 
am stirksten abgelenkten, den eigentlichen Linien der gasférmigen 
Elemente am nichsten liegenden Wellenlingen herriihren. Daf auf der 
Photosphire diese verzerrten Linien sowohl als helle wie als dunkle, 
Fraunhofersche Linien in unmittelbarer Nahe der Flecken auftreten, 
ist ohne weiteres verstiindlich als Foloe der sehr ungleichmaéBigen 
Dichteverteilung. 

Aber sind denn die Linienverschiebungen das einzige Phinomen, 
aus welchem man auf so ungeheure Geschwindigkeiten der Sonnengase 
geschlossen hat, sehen wir nicht vielmehr die Protuberanzen vor 
unseren Augen mit Geschwindigkeiten von vielen Hunderten von Kailo- 
metern in der Sekunde aufsteigen und sich bewegen? Auch fiir diese 
Vorgiinge gibt die Juliussche Theorie eine einfache Erklirung. 

Die Protuberanzen sind Stellen besonders starken Dichtegefilles 
in der Sonnenatmosphire, und ein solches Dichtegefille wird, wie wir 
schon bei der Besprechung der Sonnenflecken gesehen haben, am 
leichtesten und, wie wir hinzufiigen kénnen, am regelmiBigsten in Ge- 
bieten entstehen, in denen heftige Wirbelbewegungen herrschen. Wenn 
wir so mit Julius die Protuberanzen als Wirbel auffassen, so entsteht 
zunachst die Frage nach den Bedingungen, welche fiir Bildung solcher 
Wirbel giinstig sind. Diese Frage ist durch eine theoretische Unter- 
suchung von Helmholtz") gelést worden. Er hat gezeigt, daB verschieden 
dichte, mit, ungleicher Geschwindigkeit strémende Luftschichten iiber- 
oder nebeneinander hinflieBen kénnen, getrennt durch eine scharfe 
Trennungsfliche, eine sogenannte Diskontinuitiits- oder Unstetigkeits- 
fiche, an der die Werte von Dichte und Geschwindigkeit sich sprung- 
haft andern. Das sind ihnliche Verhialtnisse, wie wenn der Wind iiber 
eine Wasserflache dahinweht, und auch das Resultat ist das gleiche. 


1) H. v. Helmholtz, Sitzungsber. d. Akad. d. Wiss. z. Berlin 1886, 647663; 
1889, 761—780; 1890, 853—872. 
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Es entstehen infolge der Reibung zwischen beiden Luftschichten an der 
Grenzfliiche gewaltige Wellenbewegungen, die in parallelen Ztigen in 
Nichtung der schneller bewegten Schicht dahineilen. In der Erd- 
atmosphire machen sich solehe Wellen mitunter durch die in gleich- 
miBigen Streifungen auftretenden Wolkenbildungen, oft auch durch stiir- 
mische Regenschauer bemerklich, die, von Perioden heiteren Wetters 
unterbrochen, mehrmals am Tage in gleichen Zwischenraumen wieder- 
kehren. Diese Luftwellen bilden sich immer stiirker und stirker aus, 
ihre Kimme werden immer steiler und steiler, bis sie gleich Wasser- 
wellen tiberhingend werden und branden. Die Wellen lésen sich so in 
gewaltige Wirbelbewegungen auf, die endlich die Vermischung der beiden 
Luftschichten herbeifiihren. 

Diese Helmholtzsche Theorie ist von Emden’) auf die Sonne 
angewendet worden. Wenn die Sonne nicht rotieren wiirde, so wiirden 
die atmosphirischen Strémungen im allgemeinen in radialer Richtung 
vor sich gehen, es wiirden infolee der Ausstrahlung der duSeren Schichten 
absteigende Stréme entstehen, und die aus der Hohe entfernten Massen 
wiirden durch aufsteigende Stréme aus der Tiefe ersetzt werden. Durch 
die Rotation der Sonne aber wird das Strémungsbild vollkommen ver- 
indert, die aus der Héhe stammenden, durch Abkiihlung dichter ge- 
wordenen, herabsinkenden Massen behalten ihre gréBere Rotations- 
geschwindigkeit bei und eilen daher in den tieferen Schichten, in die 
sie gelangen, der dort vorhandenen Rotationsbewegung voraus. Die 
aufsteigenden Stréme dagegen, welche aus Gegenden stammen, die der 
Rotationsachse naher liegen, werden im Sinne der Rotation zuriick- 
bleiben, und so werden sich die beiden urspriinglich radialen Stréme in 
zwei nahezu tangential verlaufende verwandeln, die mit verschiedener 
Dichte und verschiedener Geschwindigkeit tibereinander dahinflieSen. 
An den zwischen diesen Strémen auftretenden Diskontinuitatsflichen 
sind die Bedingungen fiir das Entstehen der Wellen und Wirbel ge- 
geben, und erst durch diese Wirbel kommt die Vermischung der beiden 
Strdme zustande. 

Eine eingehende theoretische Untersuchung fiihrt Emden dazu, die 
Gestalt und Lage der auftretenden Diskontinuititsflachen zu berechnen. 
Ihre Gestalt mu8 symmetrisch gegen die Rotationsachse sein, es sind 
also Rotationsflichen, deren Schnittlinien mit einer Meridianebene nach 
den Emdenschen Berechnungen in der von Julius herriihrenden 
Fig. 176 wiedergegeben sind. Die Gestalt der Diskontinuititsfliichen 


1) R. Emden, Sitzungsber. d. K. Bayer. Akad. d. Wiss. Math.-Phys. K1. 31, 
339—363, 1901; vgl. auch R. Emden, Gaskugeln, 429ff. 
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ergibt sich durch Rotation der Figur um die Achse NS, der punk- 
tierte Kreis bedeutet eine Kugeloberfliche in der Sonne, etwa inner- 
halb der kritischen Sphiire. Das ist nun aber nicht etwa so zu ver- 
stehen, da die Sonne sich in lauter solche getrennt rotierende Schichten, 
wie sie die Figur darstellt, teilen miiBte, sondern die Kurven geben 
tiberall nur die ungefihre Richtung des Schnittes an, den an dieser 
Stelle eine solche Diskontinuitatsfliche mit der Meridianebene bilden 
wiirde, wenn an der betreffenden Stelle gerade eine Diskontinuitats- 
flache vorhanden wire. An welchen Stellen sich diese Flichen tatsach- 
lich ausbilden, das laBt sich aus der Theorie nicht sagen, das hangt 
von unberechenbaren, ,,zufilligen“ Hinfliissen ab. Es werden sich daher 
auch nicht die einzelnen gezeichneten Diskontinuitatsflichen voll aus- 
bilden, sondern nur stiickweise, aber wenn ein solches Bruchstiick an 
N einer Stelle vorhanden ist, so ist seine Gestalt 

an dieser Stelle durch unsere Zeichnung dar- 
gestellt. Die Wellen pflanzen sich in tan- 
gentialer Richtung, senkrecht zur Hbene der 
Zeichnung, fort, die Wirbelbewegungen finden 
ebenfalls in Ebenen statt, die zur Ebene der 
Zeichnung senkrecht liegen, jedoch so, daf 
die Achse der Wirbel iiberall mit der Richtung 


der in der Figur gezeichneten Kurven iiber- 


einstimmt. Aus der Theorie ergibt sich, dai 


die Differenz der Geschwindigkeiten zweier 


Fig. 176. 


aneinanderstoBender Strémungen an derselben 
Diskontinuititsflache mit der Anniherung an die Rotationsachse NS, 
also mit zunehmender Tiefe wachst. Zum Hintreten der Wellenbewegung 
und der aus ihr folgenden Wirbelbewegung aber ist eine gewisse Grife 
dieser Geschwindigkeitsdifferenz nétig, daher wird die Wirbelbewegung 
an jeder solchen Diskontinuititsfliche in der Tiefe einsetzen und sich 
nach auSen hin fortpflanzen. Diese Wirbel bilden nach Emden die 
Sonnenflecke. 

Wenn wir nun mit Julius auch die Protuberanzen als soleche Wirbel 
auffassen wollen, so sehen wir, daf im allgemeinen diese Gebilde von 
innen nach aufen fortschreiten werden, mit einer Geschwindigkeit, die 
nicht die Geschwindigkeit einer schnell bewegten Gasmasse darstellt, 
sondern nur davon abhingt, wie schnell das Hinsetzen der Wirbel- 
bewegung von Stelle zu Stelle fortschreitet. Das Aufsteigen einer 
Protuberanz ist also dem Fortschreiten der Brandung der Meereswellen 
vergleichbar, die Protuberanzen sind die infolge der anomalen Dis- 
persion sichtbar gewordenen Schaumwellen des Sonnenozeans. 
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Wenn also eine Protuberanz aufzusteigen scheint, bedeutet dies 
nicht, daB eine Gasmasse sich beweet, sondern nur, daB die Brandung 
sich an verschiedenen Stellen nacheinander zeigt. Die unteren, dem 
Rande niiheren Partien werden nach Ausgleichung der in den Wirbeln 
bestehenden Dichtigkeitsunterschiede wieder unsichtbar, héhere Partien, 
wo die Wirbelung im allgemeinen spiiter eintritt, leuchten auf, und 


-weil es also nicht die nimliche Materie ist, welche man in den auf- 


einanderfolgenden Phasen einer Protuberanz erblickt, sondern weil 
immer andere Teile der Gasmasse durch anomale Dispersion sichtbar 
werden, gibt es gar kein Aufsteigen mit riesenhafter Geschwindigkeit. 

Die Emdensche Theorie gibt Julius auch Gelegenheit, die Chro- 
mosphire, nicht wie er es urspriinglich tat, auf die normale Dichte- 
abnahme mit der Hohe zuriickzufiihren, sondern auf die gleiche Ur- 
sache wie die Protuberanzen. Demnach schreibt er die Chromosphiare 
den kleinen Wirbeln zu, die immer vorhanden sind infolge des fort- 
wahrenden Aufrollens der Unstetigkeitsflichen, wahrend die Protube- 
ranzen diejenigen Wirbel darstellen, in die die weniger zahlreichen 
sehr groBen Wellen des Sonnenozeans sich auflésen. 

Ich verkenne nicht die Bedeutung und Schénheit der Emdenschen 
Theorie, mit der wir uns spiter noch naher beschiftigen werden, aber 
andrerseits laBt sich doch auch nicht leugnen, da es zweifelhaft ist, 
wie weit ihre Annahmen auf der Sonne tatsichlich erfiillt sind. Daher 
scheint es mir nicht iiberfliissig, darauf hinzuweisen, daB die Juliussche 
Hypothese auch unabhingig von der Frage nach der Entstehung des 
die anomale Dispersion veranlassenden Dichtegefailles, wenn man das 
Vorhandensein eines solchen Gefalles tiberhaupt annimmt, die rasche 
Bewegung der Protuberanzen zu erkliren gestattet. Denn die Pro- 
tuberanzen sind sehr ausgedehnte Gebilde, und daher geniigt bei der 
gekriimmten Bahn der anomal dispergierten Lichtstrahlen eine kleine 
Anderung des Dichtigkeitsgefalles in GréBe oder Richtung, um den an 
einer Stelle anomal abgelenkten Strahlen in den entfernteren Teilen 
der ungleich dichten Gasschicht ganz andere Bahnen anzuweisen als 
yorher und sie in einer merklich geinderten Richtung dem Fernrohr 
des Beobachters zuzufiihren. 

Jedenfalls also ist die Juliussche Theorie imstande, die scheinbar 
so schnellen und so rapid an GréSe und Richtung der Geschwindigkeit 
wechselnden Protuberanzenbewegungen in tiberraschend einfacher Weise 
zu erklaren und so eine der Hauptschwierigkeiten der Sonnenphysik 
spielend zu lésen. Ebenso vermag die Theorie fiir diejenige Beobachtung, 
welche den meisten Astrophysikern bisher wohl als die ritselhafteste 
erschienen ist, eine auBerordentlich einfache Erklarung zu geben. Denn 
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von ihrem Standpunkte aus kann es uns gar nicht wundern, da8 manch- 
mal im Spektrum einer Protuberanz oder einer Stelle in der Nahe eines 
Sonnenfleckens nicht blo® die Linien verschiedener Elemente, sondern 
auch verschiedene Linien des gleichen Elements ein ganz verschiedenes 
Aussehen zeigen. Wenn die Linien durch anomale Dispersion zustande 
kommen und diese anomale Dispersion, wie die Beobachtungen im 
Laboratorium zeigen, fiir verschiedene Linien desselben Elements sehr 
verschieden ist, so ist es ganz selbstverstiindlich, dab einige von ihnen 
gerade und unverschoben zu sehen sein kénnen, wihrend andere mehr 
oder weniger stark verzerrt oder abgelenkt erscheinen. 

Der wesentliche Unterschied der Juliusschen Auffassung gegen die 
altere Anschauung besteht also darin, da nach ihr die hellen Spektral- 
erscheinungen auf der Sonne nicht von dem Lichte herriihren, das die 
auf der Sonne vorhandenen gasformigen Elemente aussenden, sondern 
vom Lichte der weiBleuchtenden Massen der photosphirischen Schichten. 
Wie die gasférmigen Elemente dem kontinuierlichen Spektrum der 
Photosphire die dunklen Fraunhoferschen Spektrallinien durch Ab- 
sorption einprigen, so entziehen sie ihm nach Julius auch Licht in 
unmittelbarer Nahe dieser Linien, welches, durch anomale Dispersion von 
seinem regelmifigen Wege abgelenkt, die hellen Spektralerscheinungen 
des Flash-Phinomens, der Chromosphiire und der Protuberanzen hervyor- 
bringt. Die Fraunhoferschen Linien selbst werden auch nach Julius, 
ebenso wie nach der dlteren Kirchhoffschen Anschauung im wesent- 
lichen durch Absorption hervorgebracht, nur die Verbreiterung, welche 
einige dieser Linien stets oder unter besonderen Verhiltnissen, so be- 
sonders in Sonnenflecken zeigen, wird durch anomale Dispersion erklart. 
Wihrend die hellen Spektrallinien da, wo sie auf der Sonne zu sehen 
sind, nach der alten Anschauung das Vorhandensein der entsprechenden 
Elemente in gasf6rmig leuchtendem Zustande verkiinden, zeigen sie nach 
Julius an, daB die stets in der ganzen Sonnenatmosphire vorhandenen 
gasférmigen Hlemente an diesen Stellen ein starkes Dichtegefialle be- 
sitzen. Alle diese Erscheinungen stellen also nicht lokale Anhiufungen 
bestimmter chemischer Elemente dar, sondern nur Druckgebiete in der 
im wesentlichen als ein nahezu homogenes Gemisch aller auf der Sonne 
vorhandenen Gase anzusehenden Sonnenatmosphire. Wie in der Erd- 
atmosphire barometrische Maxima und Minima, Dichtegefialle und 
Wirbelwinde eintreten, so wird das auch in der Sonnenatmosphiire der 
Fall sein, und die Gebiete dieser atmosphiirischen Sttirme sind es, die 
uns als Sonnenflecken, Fackeln und Protuberanzen erscheinen. Diese 
Sttirme aber sind regelmiiBiger verteilt als in der Erdatmosphire, weil 
die Luftstrémungen nicht wie auf der Erde durch den Wechsel von 
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Tag und Nacht, Sommer und Winter veriindert, durch Berge und 
Taler gehindert und durch ungleiche Strahlungseigenschaften der ver- 
schiedenen Teile der Oberfliche beeinfluBt werden. 

Die altere Anschauung steht der Sonne gegeniiber wie einem 
Bilde, dessen einzelne Stellen uns so erscheinen, wie sie der Maler ge- 
malt hat, die Juliussche Theorie betrachtet die Sonne etwa wie eine 
Lampe, die mit eimer wunderbar geschliffenen Glocke umgeben ist, 
deren einzelne Fassetten beweglich sind und durcheinanderwogen. Das 
aus der Glocke ausstrémende Licht iindert sich fortwahrend, an den 
einzelnen Stellen der uns sichtbaren Fliiche gehen merkwiirdige und 
wechselnde Erscheinungen vor sich, so daf der naive Beschauer glaubt, 
Lichtquellen aufblitzen und wieder verschwinden zu sehen. Wir aber 
wissen, da8 das, was wir sehen, nur durch die Veriinderungen der 
Glocke hervorgebracht wird, wiahrend die Lichtquelle selbst, die unseren 
Augen entzogen ist, dauernd unverindert bleibt. 

Schon aus dieser kurzen Darlegung ersehen wir, dafi die Juliussche 
Theorie in ganz auferordentlich einfacher Weise und auf Grund einer 
einheitlichen, physikalisch wohl fundierten Anschauung den gréften 
Teil der auf der Sonne beobachteten Erscheinungen zu erkliren ver- 
mag. Kein Wunder, daf sie besonders bei den Physikern lebhafte An- 
erkennung und grofes Interesse gefunden hat! Ganz abgesehen von 
ihrem astrophysikalischen Werte, der auch noch auf anderen Gebieten als 
dem der Sonnenphysik legt, hat sie auch das Verdienst, die Aufmerk- 
samkeit der Physiker wieder auf die Erscheinung der anomalen Dis- 
persion in Gasen hingelenkt zu haben. So hat sie den Anstofi zu 
einer ganzen Reihe von Arbeiten gegeben, die wiederum neues Material 
zur Beurteilung der Theorie selbst beigebracht haben. 

Die Hauptschwierigkeit bei der Beobachtung der anomalen Dis- 
persion in Gasen besteht in der Herstellung der Gasprismen, d. h. 
soleher Gasmassen, die, sei es wegen ihrer prismatischen Gestalt, sei 
es wegen ihrer Dichteverteilung, wie ein Prisma wirken. Da die Gase 
im allgemeinen ein aus Linien bestehendes Absorptionsspektrum nur 
zeigen, wenn sie zugleich leuchten, so werden wir also leuchtende Gas- 
prismen herzustellen suchen. Solche kénnen wir uns am einfachsten 
in Gestalt von Flammen verschaffen, und es sind von verschiedenen 
Beobachtern besondere Brennerformen mit Erfolg zur Untersuchung 
der anomalen Dispersion einiger gasformiger Hlemente angewendet 
worden, so von Winkelmann!) und von Lummer und Pringsheim.’) 


1) A. Winkelmann, Wied. Ann. 32, 439—442, 1887. 
2) O. Lummer und EK. Pringsheim, Physik. Ztschr. 4, 430 —431, 1903; 
Verhdl. d. D. Phys. Ges. 6, 151—152, 1904. 
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Letzteren gelang es auch bei einer groBen Anzahl von Linien, die im elek- 
trischen Lichtbogen zwischen sogenannten Effektkohlen auftreten, mehr 
oder weniger starke anomale Dispersion nachzuweisen. Diese Hffekt- 
kohlen sind weiter nichts als gewéhnliche Bogenlampenkohlen, die mit 
Salzen verschiedener Elemente imprigniert sind. Die gleiche Methode 
wurde dann von F. Schén') angewendet, und auf diese Weise ist fiir 
eine groBe Zahl von Linien der Elemente Li, Na, K, Rb, Cs, Cu, Ag, 
Mg, Ca, Sr, Ba, Tl und Cr die Anomalie nachgewiesen worden. 

Hine andere Methode benutzte Ebert*) bei einigen Metalldimpfen, 
indem er sie dadurch in Prismenform zwang, daf er einen Strom von 
heiBem Wasserstoff von beiden Seiten gegen den Dampf stroémen und 
durch ein Abzugsrohr nach oben entweichen lieB. 

Sehr eingehende Versuche an Natriumdampf hat Wood?) ange- 
stellt. Er zeigte, da dieser Dampf schon bei niedrigen Temperaturen, 
bei denen er noch nicht leuchtet, sehr deutliche anomale Dispersion 

h h besitzt. Der Versuch gelingt am besten, 
wenn man in ein gut ausgepumptes 
Stahlrohr (Fig. 177), das an _ beiden 
Enden durch aufgekittete Glasplatten 
verschlossen ist, metallisches Natrium 
einfiihrt und durch untergesetzte Brenner 
zum Verdampfen bringt.. Um den Ab- 
fall der Dampfdichte von unten nach oben méglichst stark und die 
prismatische Wirkung méglichst kraftig zu machen, tut man gut, den 
oberen Teil des Rohrs durch einen Wasserstrom zu kiihlen, der in dem, 
aufgesetzten Rohre rr flieBt. Ebenso werden die Enden durch iiber- 
gestiilpte Hiilsen hh gekiihlt, um das Schmelzen des Kittes zu verhindern. 
Ich bringe dieses Rohr bei derselben Versuchsanordnung, die wir in 


Fig. 177. 


der vierten Vorlesung zur Vorfiihrung der Umkehrung der Natriumlinien 
angewendet haben, an Stelle der dort benutzten Natriumflamme. So- 
bald sich der Dampf entwickelt, sehen Sie, wie sich die dunkle Ab- 
sorptionslinie des Natriums ausbildet und wie sich zugleich in ihrer un- 
mittelbaren Nachbarschaft das Spektrum rechts nach oben und links nach 
unten umbiegt und in feine gelbe Spitzen ausliuft (Fig. 7 Taf. I). 
Gleichzeitig sehen Sie die dem dichten, kiihlen Natriumdampf eigen- 
tiimliche starke Absorption in Griinblau, deren Bandencharakter eben- 
falls zu bemerken ist. Jetzt will ich das Woodsche Rohr durch die 
Flamme eines Sauerstoff-Leuchtgasgeblises ersetzen, die tiber einen 


1) F. Schén, Ztschr. f. wissensch. Photogr. 5, 349—372 und 397—436, 1907. 
2) H. Ebert, Physik. Ztschr. 4, 473—476, 1903. 
3) R. W. Wood, Phil. Mag. (6) 8, 128—144, 1902. 
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kleinen Hisenléffel in seiner Liingsrichtung hinstreicht. Ich werfe ein 
kleines Stiick Natrium in den Léffel, und bald bildet sich eine sehr 
dichte Na-Flamme, deren hellster Teil nahe dem hinteren Ende des 
Loffels liegt und ein ziemlich regelmibig geformtes, lingliches 
Prisma mit oben liegender, horizontaler, brechender Kante nach 
Art eines Daches bildet. Ich bringe hinter der Flamme eine passende 
Blende so an, dafX nur die durch dieses Prisma hindurchgegangenen 
Strahlen zur Wirksamkeit gelangen. Sie sehen jetzt die gleiche Hr- 
scheinung wie vorher, nur viel stiirker ausgeprigt, und die gelben Aus- 
laufer des Spektrums schieBen in wechselnder Form und Linge pro- 
tuberanzenartig in den Raum hinaus. Stérend ist allerdings die diffuse 
Helligkeit der helleuchtenden Natriumflamme, die sich tiber das Spek- 
trum lagert und auch durch Hinbauen der Flamme in ein Gehiuse nicht 
ganz zu beseitigen ist. 

Wood hat mit seinem Rohr die anomale Dispersion des Natrium- 
dampfes mit Hilfe eines Quarzspektrographen photographiert und so ein 
Bild (Fig. 184) erhalten, welches 
die Anomalie an den D-Linien 
(5890) und an den ultravioletten 
Linien 3303 und 2852 deutlich 
zeigt. Hs sind das 3 Linien der 
Hauptserie des Natriums, jede 


Fig. 178. 


yon ihnen ist eine Doppellinie, was aber wegen der zu geringen Dis- 
persion des angewandten Spektrographen nicht zu sehen ist. Man sieht, 
wie hier die Anomalie mit abnehmender Wellenlinge stark abnimmt, 
eine Erscheinung, die Schén bei den Alkalien und anderen Elementen 
der ersten Mendelejeffschen Gruppe ebenfalls bemerkt hat. Schén 
hat auch gefunden, daB von den Doppellinien der Hlemente dieser 
Gruppe, wie es schon Becquerel bei den D-Linien beobachtet hat, in 
jedem Linienpaar die kurzwelligere Komponente die Anomalie starker 
zeigt als die Linie mit gréBerer Wellenlinge. Wenn sich diese Be- 
ziehungen bewihren und wenn sie sich nicht je nach dem Zustande des 
leuchtenden Gases andern, so kénnten sie ein wichtiges Kriterium fiir 
die Giiltigkeit der Juliusschen Theorie abgeben. | 
Neuerdings ist auch diejenige Methode, die Kundt zuerst vergeb- 
lich zum Nachweis der anomalen Dispersion anzuwenden versucht hat, 
die Methode, welche auf der Anwendung von Interferenzerscheinungen 
beruht, mit Gliick zur Untersuchung der Anomalie von Gasen benutazt 
worden und zwar zuerst von Wood'). Wenn man durch irgend eine 


1) R. W. Wood, Phil. Mag. (6) 8, 293324, 1904. 
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Vorrichtung Interferenzstreifen erzeugt, und man bringt in den Gang des 
einen der beiden interferierenden Lichtbiindel ein Medium von anderem 
Brechungsindex, so muf sich dies in dem entsprechenden Teile des Ge- 
sichtsfeldes durch eine Verinderung in der Lage der Interferenzstreifen 
bemerklich machen. Aus der Verzerrung dieser Streifen lift sich auf 
die Verinderung des Brechungsindex und daher auf die GréBe dieses 
Index selbst schlieBen, wenn man eine gleichmibig dichte Schicht der 
zu untersuchenden Substanz von bekannter Liinge zur Verfiigung hat. 
Durch ein dem frither benutzten Rohr ahnliches, in welchem aber 
durch elektrische Heizung eine annihernd gleichmifige Temperatur 
und Dichte des Natriumdampfes erzielt werden konnte, gelang es Wood, 
diese Bedingungen einigermafen zu erftillen und so den Brechungsindex 
des von ihm untersuchten sehr dichten Natriumdampfes als Funktion 
der Wellenliinge wenigstens einigermafen festzustellen. Die von Wood 
gegebenen Zahlen gehen in der unmittelbaren Nahe der D-Linien an 
der Seite der lingeren Wellen weit unter 1 bis zu 0,614 herab, auf 
der andern Seite steigen sie bis 1,386. Aber diese Zahlen sind doch 
wohl mit einiger Reserve aufzunehmen. In allerneuester Zeit hat Loria‘) 
bei tieferer Temperatur und daher bedeutend geringerer Dampfdichte 
ilnliche Messungen ausgefiihrt. 

Das fiir die Sonnenphysik immer noch wichtigste Element ist der 
Wasserstoff. Es war daher als ein Mangel empfunden und direkt als 
ein Kinwand gegen die Juliussche Theorie ausgesprochen worden, daf 
es noch nicht gelungen war, beim Wasserstoff anomale Dispersion nach- 
zuweisen. Auch dieser Nachweis ist, wenigstens fiir die rote Wasser- 
stofflinie, in jiingster Zeit erbracht worden durch R. Ladenburg und 
St. Loria”). Leuchtenden Wasserstoff kennen wir im Laboratorium 
nur in Vakuumrdhren, durch welche ein elektrischer Strom geht. 
R. Ladenburg?) hatte die Bedingungen studiert, unter denen sich in 
solchem leuchtenden Wasserstoff selektive Absorption zeigt, und es war 
ihm gelungen, eine Versuchsanordnung zu finden, mit der sich diese 
Absorption nicht nur beobachten, sondern auch messen lift. Der ab- 
sorbierende Wasserstoff befand sich in der Kapillare eines GeiBlerschen 
Rohres; als Lichtquelle, deren Licht in diesem Rohr absorbiert wurde, 
diente ein Rohr gleicher Art. Beide Rohre waren in den Stromkreis 
eines Induktoriums hintereinander eingeschaltet und so aufgestellt, dab 
das von dem ersten in seiner Liingsrichtung ausgesandte Licht das Absorp- 


1) St. Loria, Bull. de Acad. d. Sciences d. Cracovie, Classe d. sc. math. 
et. nat. 1909, 39—60; Ann. d. Phys. 30, 240—256, 1909. 

2) R. Ladenburg und St. Loria, Vhdl. d. D. Phys. Ges. 10, 858—866, 1908. 

3) R. Ladenburg, Vhadl. d. D. Phys. Ges. 10, 550—561, 1908. 
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tionsrohr ebenfalls in der Liingsrichtung durchsetzte. Mit Hilfe einer spek- 
tralphotometrischen Vorrichtung konnte man einmal die spektrale Helligkeit 
der Lichtquelle allein, dann die des im Absorptionsrohr leuchtenden 
Wasserstoffs allein messen, endlich diejenige, welche beim Zusammen- 
wirken beider Rohre zu beobachten ist. Aus diesen drei Messungen 
wurde fiir die Wasserstofflinien //,, H, und ff, das Absorptionsver- 
mogen des im Absorptionsrohr leuchtenden Wasserstotfs berechnet. 
Wenn der Druck in dem als Lichtquelle dienenden Rohre bis auf etwa 
eine Atmosphiire gesteigert wurde, so gab dieses in Ubereinstimmung mit 
den friiher erwihnten Wiill- 
nerschen Beobachtungen ein ll 
kontinuierliches, in der Nahe I ix 
der Linien des Wasserstoffes By Ss L, 
sehr helles Spektrum, und 

wenn man jetzt zwischen dieses 

Rohr und den Spalt eines Spektralapparates das 
Absorptionsrohr brachte und wieder mit dem ersten 
tohr in Reihe schaltete, so sah man die Linien H, 
und H, ,umgekehrt“ als dunkle Absorptionslinien 
auf dem hellen Grunde des kontinuierlichen Spek- 
trums der Lichtquelle. 

Nachdem so die Absorption und Umkehrung 
der H-Linien gefunden war, unternahmen es Laden- 
burg und Loria, die anomale Dispersion zu suchen, 
indem sie abnlich wie Wood beim Na-Dampf eine 
Interferenzmethode benutzten. Ihre Versuchsanord- 
nung ist in Fig. 179 skizziert. K ist das soeben 
erwihnte mit kontinuierlichem Licht leuchtende 
Wasserstoffrohr, B eine Blende, die sich im Brenn- 
punkt der Linse L, befindet. Der leuchtende Wasserstoff, dessen Dis- 
persion untersucht werden soll, ist in dem wenige Millimeter weiten 
GeiBlerrohr D enthalten, das durch planparallele Glasplatten verschlossen 
und zwischen den Platten P, und P, eines Jaminschen Interferential- 
refraktors aufgestellt ist. Das durch die Linse L, nahezu parallel gemachte 
Licht wird an der Platte P, in zwei Teile zerlegt, von denen der eine die 
Roéhre D, der andere nur die sie verschlieBenden, tiber den Rand der 
Réhre hinausragenden Glasplatten durchsetzt. Die wiedervereinigten bei- 
den Strahlen werden durch die Linse L, auf den Spalt S eines Spek- 
tralapparates konzentriert. Bei geeigneter Stellung der Platten P,, P, 
sieht man das kontinuierliche Spektrum von horizontalen Interferenz- 


streifen durchzogen, die, so lange das Rohr D nicht erregt 
19* 


Fig. 179. 
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vollstaéndig kontinuierlich verlaufen. Wird nun das Rohr D, das wieder 
mit K in Serie geschaltet ist, erregt, so sieht man bei der H,-Linie in 
jedem Interferenzstreifen die analoge Hrscheinung, die wir beim Na- 
Dampf mit der Methode der gekreuzten Prismen gesehen haben. Zu 
beiden Seiten der Linie 
H,, die aber hier nicht 
als dunkle Absorptions- 
linie, sondern als helle 
Linie erscheint, sieht man 
das Spektrum nach oben 
bzw. unten abgebogen, 
und auch hier stellt 
die Verzerrung unmittel- 
bar die Veriinderung des 
Brechungsindex dar (s. 
Fig. 180). Auch hier 
zeigten die verschiedenen 
Linien ein verschiedenes Verhalten, bei H,, wo auch die Absorption nur 
etwa /, so groB war wie bei H,, ist die Anomalie jedenfalls viel kleiner 
und konnte bisher noch nicht nachgewiesen werden. 

Nachdem wir uns mit den Fortschritten bekannt gemacht haben, welche 
unsere Kenntnis der anomalen Dispersion in Gasen seit der ersten Auf- 
stellung der Juliusschen 
Hypothese und zum groBen 
Teil von dieserangeregt ge- 
macht hat, méchteich Ihnen 
jetzt einen Versuch zeigen, 
| der es gestattet, die bei einer 
P totalen Sonnenfinsternis 
dem Auge sichtbaren Er- 


Fig. 180. 
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1 scheinungen der Chromo- 
sphiare und der Protuberan- 
zen getreu nach den An- 

P, 


nahmen der Juliusschen 
Theorie nachzuahmen.*) 
Die von dem weifen Lichte einer elektrischen Bogenlampe beleuch- 
tete kreisformige Offoung O (Fig. 181) eines Diaphragmas stellt die 
Photosphire dar. Mit einer Projektionslinse L entwerfe ich zuniichst 
ein Bild dieser kiinstlichen Photosphire auf dem Projektionsschirm S. 


Fig. 181. 


1) Vgl. E. Pringsheim, Vhdl. d. D. Phys. Ges. 7, 14—15, 1905. 
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Jetzt bringe ich einen geeignet ausgeschnittenen Pappschirm P so in 
den Weg der Strahlen, daB er das Bild der kiinstlichen Sonne abfingt 
und nur ganz wenig iiber dasselbe hinausragt. (In P, ist dieser Schirm 
von vorn gesehen dargestellt, O, ist das auf ihn fallende Bild der Off- 
nung O.) Dieser Schirm mu8 also in unserem Versuche die Rolle 
spielen, die bei einer totalen Sonnenfinsternis der Mond tibernimmt. Zur 
Nachahmung der anomal dispergierenden Sonnenatmosphire benutzen 
wir wieder unsere Woodsche Réhre A. Sobald sich in ihr das ,,Prisma“ 
aus Na-Dampf gebildet hat, sehen Sie auf dem Schirm S tiber dem 
Mondrand eine schéne gelbleuchtende ,,Chromosphire“, welche der bei 
einer totalen Sonnenfinsternis sichtbaren vollstindig entspricht. 

Diese kiinstliche Chromosphiire ist allerdings nicht rétlich, wie 
die wirkliche, sondern gelb, weil aus experimentellen Griinden hier 
Natriumdampf als anomal dispergierendes Gas angewendet wird, 
wahrend auf der Sonne hauptsiachlich der Wasserstoff wirksam ist. 
An einigen Stellen gehen gelbe Strahlen noch weiter in den Raum 
hinaus, die als eine kiinstliche Nachbildung der Protuberanzen ange- 
sehen werden kénnen. 

Wenn Sie die Erscheinung durch ein geradsichtiges Prisma be- 
trachten, so sehen Sie, da sie wirklich aus nahezu homogenem gelben 
Lichte besteht, denn bei der Betrachtung durch das Prisma andert sich 
der Anblick nicht. 

DaB es sich um anomal dispergierte Strahlen handelt und nicht 
etwa um das vom Natriumdampf emittierte gelbe Licht, zeigt sich sofort, 
wenn man das Licht der Lampe unmittelbar vor O abblendet. Dann 
verschwindet nicht bloB das Bild O,, sondern auch die gelbe Chromo- 
sphiare. 

Noch auffallender und gréfSer wird diese kiinstliche Chromosphire, 
die Protuberanzen schieBen noch weiter in den Raum hinaus und andern 
ihre Gestalt schneller, wenn wir statt des Woodschen Rohres die auch 
bei der Vorfiihrung der anomalen Dispersion benutzte Sauerstoff-Leucht- 
gasflamme mit ihrem Natriumdampfprisma anwenden. 

Ich méchte jetzt noch die Hinwande besprechen, die Hmden in seinem 
mehrfach erwahnten Buch gegen die J uliussche Theorie erhoben hat. Pro- 
tuberanzen, die bis zur Hohe des halben Sonnenradius F tiber die Photo- 
sphire aufsteigen, sind keine Seltenheit, sie sind schon bis 688” = 0,7 RB 
Hohe beobachtet worden. Dann miibte der Strahl in der Protuberanz 
um 49° resp. 53° aus seiner geraden Richtung abgelenkt worden sein. Wie 
soll das aber in der verhaltnismaBig kurzen Ausdehnung der Protuberanz 
moglich sein, da doch die Dichte der Gase dort ganz auBerordentlich 
klein ist? Emden setzt diese Dichte gleich der von ihm auf Grund 
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seiner thermodynamischen Theorie berechneten Dichte der Korona in dieser 
Hohe, fiir die er den enorm kleinen Wert von 0,000000000 00000000001 
=10-*" Gramm pro Kubikzentimeter findet. Hierzu ist erstens zu be- 
merken, daS die Hmdensche Berechnung doch auf sehr unsicheren 
Voraussetzungen beruht, zweitens, daB so hohe Protuberanzen eben 
ungewohnliche EHrscheinungen sind, bei denen nicht die normalen 
Druckverhaltnisse der betreffenden Koronaschicht anzunehmen sind, 
sondern sehr viel héhere lokale Drucke herrschen kénnen, drittens, daB 
es ja gar nicht auf die Dichte selbst, sondern bloB auf das Dichtege- 
falle ankommt. Dieses kann man unter der Annahme berechnen, daB 
auch fiir die Brechungsexponenten dieser anomal dispergierten Strahlen 


das fiir Gase gefundene Gesetz gilt: ae =p, wo p eine Konstante, 


m den Brechungsindex bedeutet. Das Dichtegefille, bei welchem ein 
senkrecht zu der Richtung des Gefilles verlaufender Strahl eme Kurve 
mit dem Kriimmungsradius 9 beschreibt, wird dann: 


qd’ =” 
pe’ 
oder mit geniigender Anniherung: 
pa 
mie 


Nun hat Julius’) in einem elektrisch geheizten Woodschen Rohr kiinst- 
lich ein kleines Dichtegefille des Natriumdampfes erzeugt und dabei 
fiir Licht, dessen Wellenlinge etwa 0,4 A-E. yon dem der D-Linien 
abwich, den Kriimmungsradius @ gefunden: 


o = 3000 cm. 


Nach den von Jewett”) angestellten Beobachtungen der Dichte des ge- 
sattigten Na-Dampfes kann man d aus der Temperatur bestimmen, fiir die 
von Julius benutzte Temperatur 390° ergibt sich d= 1,6.10-% Aus 
den Woodschen Bestimmungen des Brechungsindex fiir Natriumdampf 
folgt fiir die obige Wellenlinge und die benutzte Temperatur 


. 


C 0,0026 
n—l= 0,0026, also i 0,0000016 = 1600. 
Mithin ergibt sich: 
a al 1 ¢ 
d= > = sa59" gogo = 030000002. 


Wir sehen also, daB wir hier eine sehr starke Kriimmung bei einer 
Dampfdichte von 1,6.10~° und einem Dichtegefille von 2.10~-° haben. 


1) W. H. Julius, Koninkl. Akad. v. Wetens. Amsterdam, 9, 343—359, 1906; 
Astrophys. Journ. 25, 95—115, 1907. 
2) F. B. Jewett, Phil. Mag. (6) 4, 546—554, 1902. 
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Auf der Sonne, an der von Hmden angenommenen Stelle der 
Korona in Héhe von 0,7 R tiber der Photosphiire, wiire der Radius FR, 
dieser Koronaschicht etwa R, = 12.10% em. Wenn der Kriimmungs- 
radius g, in der Protuberanz fiir diese Strablen also halb so grof wire, 
so wiirden wir erhalten 

Oy = 16.102 cme 


das Dichtegefille d’, in der Protuberanz wiirde also den sehr geringen 


Wert 
Z- 1 1 


ne —~ 7160 — —14 
> Pe, 1600.60 LSSL.() 


annehmen, das ist 150000 mal kleiner als das Dichtegefille in unserer 
Atmosphire. 

Emden macht eine ihnliche Rechnung wie Julius, indem er 
vom Wasserstoff ausgeht. Das Dichtegefille selbst rechnet er nicht 
zahlenmiBig aus, scheint aber der Ansicht zu sein, daB es ungeheuer 
erof sein mitiBte. Hr sagt: ,Selbst wenn es moglich wire, da8 an einer 
Stelle sich ein so ungeheures Dichtegefalle ausbilden kann, wie ist es 
moglich, da® ein solches Dichtegefiille vorhanden ist durch die ganze 
mit dem Sonnenradius vergleichbare Strecke hindurch, auf welcher die 
Protuberanz sichtbar ist? Das wiirde zu Anfangswerten der Dichte an 
den unteren Schichten der Korona fiihren, die auBer aller Wahrschein- 
lichkeit legen.“ 

Emden verfahrt nun folgendermafen. Nehmen wir an, dab das 
Dichtigkeitsgefiille in der ganzen Protuberanz, die von der Photosphare 
bis zur Héhe r = 0,7 F reichen mége, konstant gleich dj; ist, so ist der 
Dichtigkeitsunterschied zwischen der Basis und dem Gipfel der Protu- 
beranz gegeben durch djr, also ist die Dichte d, an der Basis mindestens 

dy = dir = aa 
y =0,7 RF ist ungeféhr 5.10!°cm. Wiirden wir also den Juliusschen 
Wert fiir Na-Dampf dj = 10-“ einsetzen, so erhielten wir: 


d, = 5.10-* Gramm pro Kubikzentimeter, 


was etwa dem 2,5. Teil der Dichte der Luft im Normalzustande gleich 
kame. Das wire allerdings fiir den Natriumdampf in der Sonne etwas 
viel, aber doch keine unmégliche GréBevordnung. 

Da aber Emden nicht vom Na sondern vom Wasserstoff ausgeht, 
kommt er zu ganz anderen Resultaten. Er berechnet p aus den Beob- 
achtungen am gewodhnlichen, nicht leuchtenden Wassserstoff zu p < 1,5, 
und daraus wiirde nach unserem Ansatz folgen: 


d, = 0,56 Gramm pro Kubikzentimeter, 
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also etwas mehr als die halbe Dichte des fltissigen Wassers, mithin in 
der Tat eine aufer aller Wahrscheinlichkeit liegende Zahl. 

Aber der Wert von p, den Emden fiir Wasserstoff ableitet, kann 
fiir unser Problem nicht maBgebend sein: Bei Wasserstoff in gewohn- 
lichem Zustande treten die anomalen Werte des Brechungsexponenten 
in der unmittelbaren Nahe der Spektrallinien ja tiberhaupt gar nicht 
auf, es kann also auch keine Abhingigkeit dieser Werte von der 
Dichte des Wasserstoffs bestehen. Diese Anomalien treten nur auf bei 
leuchtendem und absorbierendem Wasserstoff, oder wie wir besser sagen 
kénnen, bei Wasserstoff, der in demjenigen Zustande sich befindet, in 
welchem dieses Gas selektiv absorbiert und emittiert. Die moderne 
Elektronentheorie gibt uns eine Anschauung fiir die Bedingungen, unter 
denen dieser Zustand eintritt. Selektiv absorbierend sind danach nur 
diejenigen Wasserstoffmolekiile, die ein schwingungsfihiges Elektron, 
ein sogenanntes Polarisations- oder auch Dispersionselektron enthalten. 
Im gewodhnlichen Zustande ist die Zahl dieser Molekiile verschwindend 
klein, im leuchtenden hat sie einen merkbaren Wert. Wenn also auch 


: i : : —1 : 
fiir diese Wellenlingen die Gleichung ™ 7 =p anwendbar ist, was 


tibrigens keineswegs als sicher betrachtet werden kann, so darf man 
fiir d nicht die Dichte des Wasserstoffs einsetzen, sondern man mu 
diejenige Dichte wahlen, welche dem mit Polarisationselektronen ver- 
sehenen Anteil der Wasserstoffmolekiile zukommt. Zunichst kénnte 
man, wenn diese Dichte und daher das zugehérige p bekannt wire, 
daraus nur die Dichte d, dieses mit Polarisationselektrenen beladenen 
Anteiles des Wasserstoffs an der Photosphire berechnen. Nun haben 
Ladenburg und Loria aus ihren vorhin beschriebenen Versuchen auf 
Grund der Elektronentheorie berechnen kénnen, daf in ihren GeiBler- 
rohren auf je 50000 Wasserstoffmolektile etwa 1 Dispersionselektron 


-kommt. Wenn man in Emdens Rechnung alles unverindert lassen 
n—l1 


und anstatt der Dichte d des Wasserstoffs in dem Ausdruck p = ae 


die 50 000 mal kleinere Dichte der mit Polarisationselektronen beladenen 
Wasserstoffmolekiile einsetzen wiirde, so wiirde sich die Dichte des 
leuchtenden und absorbierenden Wasserstoffs an der Photosphiire 
50000 mal kleiner ergeben als bei Emden. Nun ist es héchst wahr- 
scheinlich, da& der Bruchteil der absorbierenden Molekiile mit der 
Tenperatur sehr stark zunimmt, so da® auf der Sonne die Dichte des 
gesamten vorhandenen Wasserstoffs von der des absorbierenden nur wenig 
verschieden zu sein braucht. So haben Hallo‘) und Geiger?) fiir 

1) J. J. Hallo, Arch. Néerl. (2) 10, 148—205, 1905. 

2) L. Geiger, Ann. d. Phys. 23, 758—794, 1907. 
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Natriumdampf in Flammen gefunden, daB das Verhiiltnis der absor- 
bierenden zu den vorhandenen Natriummolekiilen einen ziemlich kleinen 
Wert hat, etwa 4/,,5. Den gleichen Wert hat auch Loria aus seinen 
oben erwihnten Versuchen mit nichtleuchtendem Natriumdampf_ be- 
rechnet. Wenn man dies beriicksichtigt, so wiirde sich auch noch 
unsere an der Hand der Juliusschen Versuche berechnete Dichte des 
Natriums an der Photosphiire bedeutend herabmindern kénnen, wodurch 
Emdens Hinwurf noch mehr entkriftet werden wiirde. 

Gewif sind alle diese Berechnungen sehr unsicher und ihre Grund- 
lagen zweifelhaft, aber es geht doch daraus hervor, daB es nach den 
jetzigen Anschauungen der Physik nicht angingig ist, zu behaupten, 
daB die Juliussche Theorie zu Werten der Dichte auf der Sonne fiihrt, 
die als ganz unméglich erscheinen miissen. Diese Schwierigkeiten also, 
die Emden uniiberwindlich erscheinen, sind bei konsequenter Anwen- 
dung seiner eigenen, allerdings sehr hypothetischen Berechnungsmethode 
tiberhaupt nicht vorhanden. 

Damit will ich aber keineswegs behaupten, daf die Juliussche 
Theorie mit einem Schlage alle Erscheinungen erklart, die uns auf der 
Sonne entgegentreten, und daB nicht auch sie dem Verstandnis ernst- 
liche Schwierigkeiten bietet. Besonders ein Punkt ist es, der fiir die 
Theorie verhangnisvoll werden kénnte. Wir haben bei der Besprechung 
der Experimente iiber anomale Dispersion der Gase gesehen, daf diese 
Erscheinung bei den Linien verschiedener Elemente und bei den ver- 
schiedenen Linien desselben Elements in sehr verschiedenem Grade auf- 
tritt. Wir haben aber nicht das geringste Anzeichen dafiir, daB diejenigen 
Linien, bei denen die Anomalie im Laboratorium sich am leichtesten be- 
obachten 1a8t und am starksten ausgebildet ist, auch in den Sonnenphi- 
nomenen die gréBte Rolle spielen. So ist es z. B. Schoen trotz seiner 
Bemiihungen nicht gelungen, die Erscheinung an den fiir die Sonnen- 
physik so wichtigen Linien H und K des Kalziums nachzuweisen, 
wahrend sie fiir andere in den Protuberanzen weit weniger auffallende 
Linien desselben Elements deutlich auftritt. Um ein anderes Beispiel 
zu erwdhnen, so ist bei der roten Wasserstofflinie H, die anomale 
Dispersion nach den Versuchen von Ladenburg und Loria deutlich zu 
bemerken, wahrend sie bei der blaugriinen Linie H, noch nicht beob- 
achtet werden konnte. Wenn man also dieselbe Protuberanz im Lichte 
dieser beiden Linien beobachtet, so kénnte man nach der Juliusschen 
Theorie einen gewaltigen Unterschied in GréBe und Gestalt des Protu- 
beranzenbildes erwarten. Ebenso sollte man annehmen, dai die im 
Lichte der Kalziumlinien oder der Heliumlinien beobachteten Protube- 
ranzenbilder von denen, die wir im Lichte der Wasserstofflinien sehen, 
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giinzlich verschieden sein sollten. Das Gleiche wiirde fiir die Linien- 
verzerrungen bei den verschiedenen Spektrallinien gelten. 

Nun sind allerdings genaue Vergleichungen der verschiedenfarbigen 
Bilder der gleichen Protuberanz ebenso wie genaue Vergleichungen der 
Verzerrungen der verschiedenen Spektrallinien noch nicht ausgefiihrt, 
und in den wenigen Fallen, wo solche Vergleichungen wenigstens mit 
einiger Sicherheit ausgefiihrt worden sind, haben sich deutliche Ver- 
schiedenheiten in den verschiedenen Bildern ergeben. Wir haben 
einige solcher Fille in der siebenten Vorlesung (Seite 191 f.) be- 
sprochen. Jedoch scheinen diese Verschiedenheiten zum Teil — 
wenigstens auf den ersten Blick — geringer, als es nach der Ver- 
schiedenheit der anomalen Dispersion zu erwarten ware. Aber wir 
wissen auch nicht, ob in dem Zustande, in dem sich die Elemente 
auf der Sonne befinden, dieselben Differenzen in der Anomalie der 
verschiedenen Linien bestehen, wie wir sie bei unseren Laboratoriums- 
versuchen finden. Hier entstehen daher dem Sonnenbeobachter und 
dem Physiker wichtige Aufgaben, einerseits die Vergleichung der solaren 
Phainomene in den verschiedenen Spektrallinien méglichst genau durch- 
zufiihren, andererseits die Abhingigkeit der Anomaliedifferenzen in 
verschiedenen Spektrallinien von den physikalischen Bedingungen zu 
untersuchen, unter denen die dispergierenden Gase stehen. - 

Es ist interessant, daB die Ubereinstimmung der verschiedenfarbigen 
Bilder, die nach der alteren Erklarungsweise durch das Dopplersche 
Prinzip selbstverstiindlich erscheint, der Juliusschen Theorie Schwierig- 
keiten bereitet, wihrend die Erscheinung, welche der ilteren Anschau- 
ungsweise unerklirlich diinkte, die Verschiedenheit der Form fiir ver- 
schiedene Linien des gleichen Hlementes, aus der Juliusschen Hypo- 
these sich unmittelbar ergibt. 

Auch die Periodizitét der Sonnentatigkeit hat Julius aus seiner 
Theorie abzuleiten versucht, indem er annimmt, daB sich die Diskontinui- 
tatsflichen Hmdens durch die Sonnenkorona hindurch bis weit in den Welt- 
raum erstrecken und durch ihre Strahlenbrechung je nach ihrer Lage zur 
Erde die an sich nicht periodischen Erscheinungen der Sonne dem irdischen 
Beobachter im periodischen Wechsel mehr oder weniger sichtbar machen. 
Ich glaube, daB sich Julius hier zu einer Ubertreibung seines auf anderem 
Gebiet so fruchtbaren Erklirungsprinzips hat verleiten lassen. 

Die Emdensche Theorie, die Julius zur Erklirung der Protuberanzen 
herangezogen hat, ist von ihrem Begriinder urspriinglich auf die Sonnen- 
flecken und ihre Verteilung angewendet worden. Emden betrachtet 
hierbei die Sonne als eine Gaskugel von endlicher GréBe, die also an 
einer bestimmten ‘uferen Oberfliiche endet. Das von ihm gegebene 
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Bild der Diskontinuititsflichen (Fig. 182) unterscheidet sich von der 
Juliusschen Zeichnung (Fig. 176) nur dadurch, da es an der Stelle 
aufhért, an welcher in der Juliusschen Darstellung der gestrichelte 
Kreis eine Sphire im Innern der kritischen Sphiire angibt. Hier ist 
bei Emden ein ausgezogener Kreis, der die Sonnenoberfliiche andeutet, 


| die ungefihr mit der Photosphiire zusammenfallen mdge. An den Dis- 


| kontinuititsflichen bilden sich, wie wir gesehen haben, die Wirbel aus, 
| und so vermischen sich die Massen der durch Ausstrahlung abgekiihlten 


absteigenden und der aus dem heifen Innern aufsteigenden Stréme. Dieser 


_ MischungsprozeB allein, der sich in einer fliissigen, rotierenden, Warme 


_ ausstrahlenden Masse mit Notwendigkeit einstellen muf, kann einen ge- 


| 


ntigend schnellen Wirmeaustausch zwischen den inneren und duBeren 
Massen der Sonne bewerkstelligen, ohne den die auBeren Schichten schnell 
erkalten wiirden. Denn die Wirmeleitung und 
innere Reibung der Gase ist viel zu klein, um 
den Ausgleich des Warmegehalts zu bewerk- 
stelligen. 

Nach Emdens Theorie nimmt in jeder 


homogenen Schicht zwischen zwei aufeinander- _ 
folgenden Diskontinuitatsflichen die Winkel- 
geschwindigkeit mit dem Quadrat des Abstands 
von der Sonnenachse zu. Daraus folgt, daf 
die Winkelgeschwindigkeit der Sonne nicht As 
konstant sein kann, und eine einfache Uber- wees 
legung fiihrt zu dem Resultat, daB sie — entsprechend den Beobachtungen — 
in der Nahe des Aquators gréBer sein mul als an den Polen. 
Betrachten wir jetzt den HinfluB der lings der Diskontinuitits- 
flichen auftretenden Wirbel naher. Wir fassen einen Wirbel in der 
Nahe der Oberfliiche ins Auge. In der Achse des Wirbels sinkt der 
Druck, der Wirbel saugt daher oben und unten in der Richtung der 
Achse Masse an, um sie an der Peripherie wieder auszustoBen. Diese 
Saugwirkung der Zyklonen der Atmosphire ist bekannt, bei jedem 
Ruderboot kénnen wir sehen, wie die durch die Ruder entstehenden 
Wasserwirbel sich durch eine Hinsenkung der Oberfliiche bemerkbar 
machen. Den gleichen Effekt muf ein solecher Wirbel hervorbringen, 
wenn er in der Nahe der Sonnenoberfliiche entsteht. ,,Gibt man die 
Wilsonsche Theorie der Beschaffenheit der Sonnenflecken als ein Hin- 
sinken der photosphiarischen Schichten zu, so brauchen wir die Ursache 
derselben nur in diesen Wirbeln im Sonneninnern zu suchen, um eine 
befriedigende Erklirung des Meisten zu erhalten, was wir tiber die 
Flecken und ihre Begleiterscheinungen wissen.“ 
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Auch die Verteilung der Flecken erklirt Emden auf Grund seiner 
Theorie. Wir haben schon friiher erwihnt, daB die Wirbel in den Dis- 
kontinuitiatsflachen im allgemeinen in groBer Tiefe entstehen werden, 
weil nur dort die Differenz der Geschwindigkeiten zu beiden Seiten 
einer solchen Fiche zur Wirbelbildung groB genug sein wird. Aus der 
Tiefe pflanzen sich dann die Wirbel an die Oberfliiche fort. Aus der 
Figur ist zu ersehen, daS in unmittelbarer Nahe des Aquators die 
Diskontinuitatsflaichen nur bis zu geringen Tiefen unter der Sonnen- 
oberfliiche reichen, daher wird in unmittelbarer Nihe des Aquators 
selten ein Sonnenflecken zu sehen sein. In héheren Breiten ist die 
lineare Geschwindigkeit viel kleiner als in der Nahe des Agquators, 
daher wird hier weniger Gelegenheit zur Bildung von Wellen und 
Wirbeln gegeben sein, und wenn eine solche eintritt, so wird ihr Ur- 
sprung in so groSen Tiefen unter der Sonnenoberflache legen, dab 
diese von der Bewegung nicht erreicht wird. Geniigende Tiefe der Dis- 
kontinuititsflachen wird sich mit geniigender Geschwindigkeit nur in 
den mittleren Breiten vereint finden, und so wird es verstandlich, dab 
diese die Gegenden maximaler Fleckenhaufigkeit sind. 

Auch die hiufige Hrscheinung, daf in gleicher heliographischer 
Breite mehrere Flecken hintereinander auftreten, ich erimnere z. B. an 
die Perlenschniire Lohses (Fig. 26, Seite 44), sucht Emden aus seiner 
Theorie abzuleiten. Es werden sich eben mitunter an einer Diskon- 
tinuitatsflache mehrere Wellen hintereinander ausbilden, jeder Wellen- 
zug erzeugt einen Wirbel und jeder Wirbel kann als Flecken sichtbar 
werden. Hine Reihe solcher Sonnenflecken entspricht ‘also einer Reihe 
parallel gelagerter Cirrusstreifen in unserer Atmosphire. 

Es ist leicht zu sehen, da8 die Emdensche Theorie keineswegs an 
die Wilsonsche Hypothese iiber die Natur der Sonnenflecke gebunden 
ist. Vielmehr kann sie allen Fleckentheorien als Sttitze dienen, welche 
die Sonnenflecken als Wirbelbewegungen auffassen oder durch solche 
Bewegungen entstanden denken. Ebenso ist ja auch die Juliussche 
Theorie der Protuberanzen auf den Hmdenschen Betrachtungen auf- 
gebaut, und so wiirde aus ihnen auch nach dieser Theorie eine Erklirung 
fiir die gesetzmaBige Verteilung der Flecken und die analoge Verteilung 
der eruptiven Protuberanzen folgen. Da die ruhenden Protuberanzen 
nahezu gleichmiBig in allen Breiten der Sonne auftreten, so kann auf 
diese die Emdensche Wirbeltheorie keine Anwendung finden. 

Uber den Wirbeln muB in der Atmosphire ein absteigender Strom 
entstehen und so kann die Emdensche Anschauung auch als Grundlage 
derjenigen Theorien gelien, welche die Bildung der Sonnenflecken auf 
absteigende Stroémungen zuriickfiihren. Unter diesen Theorien ist die- 
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jenige von Oppolzer') besonders bemerkenswert, die auf thermodyna- 
mischer Grundlage in streng mathematischer Durchfiihrung eine Anzahl 
Sonnenphiinomene auf eine einheitliche Ursache zuriickfiihrt. Oppolzer 
glaubt, da der thermodynamische Gleichgewichtszustand der Sonne 
dem isothermen Gleichgewicht niher liegt als dem adiabatischen und 
legt seinen Rechnungen daher isotherme Zustiinde zugrunde. Hr nimmt 
an, da§ an den Polen aufsteigende Luftstréme herrschen, deren Inten- 
sitat aber periodisch ab- und zunimmt. Diesen aufsteigenden Strémen 
entsprechen in den aiquatorialen Gegenden absteigende Bewegungen, die 
sinkenden und infolge der Zunahme des Drucks sich erwirmenden Gas- 
massen sttirzen auf die Photosphire und lésen durch ihre Hitze die 
dort lagernden Kondensationsprodukte auf. Durch einen ziemlich kom- 
plizierten Prozef sollen hierdurch die Sonnenflecken entstehen und aus 
den verschiedenen Ausbreitungsbedingungen, welche die an den Polen 
aufsteigenden Stréme bei der Abnahme und beim Wachsen ihrer Inten- 
sitit finden, erklairt sich die verschiedene Verteilung der Flecke zu 
Zeiten des Maximums und des Minimums. 

Interessant und wichtig sind die Konsequenzen, die Oppolzer auf 
die verschiedene Zusammensetzung der Sonne in verschiedenen Héhen 
zieht. Denken wir uns z. B. einen Sonnenfleck, der 0,7” unter dem Ni- 
veau der Photosphire liegen mége, so soll an seinem Boden der Wasser- 
stoff nur doppelt so dicht sein wie an der Photosphire, der Sauerstoff 
aber 60000 Mal dichter. Daraus soll sich die ganz verschiedene Ver- 
breiterung der Absorptionslinien der verschiedenen Elemente im Spektrum 
der Sonnenflecke erkliren. Ob freilich die Grundannahmen der Op polzer- 
schen Theorie auch nur angenihert gelten, ist mehr als fraglich und 
seine Folgerungen wiirden in anderer Beziehung zu gro8en Schwierig- 
keiten fiihren. Die Periodizitiit der Sonnenflecke wird in dieser Theorie 
nicht erklart, sondern durch die Annahme der periodischen Polarstréme 
in die Hypothese hineingelegt. 

Hine einigermaBen annehmbare Erkliirung fiir diese Periodizitit 
besitzen wir noch nicht. Schon vor langer Zeit und immer wieder 
von neuvem hat man versucht, diese Periodizitét mit der Stellung der 
Planeten in Zusammenhang zu bringen. Sellmeier®) glaubte die 11jihrige 
Periode auf: die periodische Wiederkehr der Konstellation zuriickftihren 
zu kénnen, in der die Planeten Venus und Jupiter gleichzeitig nahezu 
in Opposition oder Konjunktion stehen, wo also Venus, Erde, Jupiter 


1) E. v. Oppolzer, Sitzungsber. d. k. Akademie Wien. 102, II, 375—413, 1893; 
Astron. Nachr. 156, 375—377, 1901. 

2) W. Sellmeier, Kleins Wochenschr. $2, 332—334, 337—342, 345—352, 
355—358, 1889. 
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und Sonne ungefihr in derselben geraden Linie liegen. Die Zeit zwi- 
schen zwei aufeinanderfolgenden Oppositions- bzw. Konjunktionsstellungen 
desselben Planeten bezeichnet man bekanntlich als seine synodische 
Umlaufszeit. 

Neuerdings hat Ekholm’) zur Priifung des Hinflusses der Planeten 
auf die Sonnenperiodizitit alle méglichen Kombinationen der syno- 
dischen Umliufe von Merkur, Venus, Erde und Jupiter einzeln und 
zu mehreren betrachtet und mit den Beohachtungen verglichen. Dabei 
hat sich die Sellmeiersche Hypothese insofern bewihrt, als die 
mittlere Linge der Konstellationsperiode mit der 11jahrigen Sonnen- 
periode nahe iibereinstimmt, obwohl im einzelnen die Perioden mitunter 
stark voneinander abweichen. Hin physikalischer Grund fiir diese 
Ubereinstimmung ist schwer zu finden, die Gravitation und der dadurch 
hervorgebrachte Wechsel von Ebbe und Flut in der Photosphiare ist 
viel zu gering, auch lat sich ein Einfluf der giinstigsten Konstellation 
von Venus und Jupiter allein nicht nachweisen, obwohl die Gravitations- 
wirkung ebenso grof sein wiirde, wie bei der Sellmeierschen Kon- 
stellation. Dagegen befindet sich unter den sehr unsicheren in der 
Sonnenfleckenperiode vermuteten sekundiren Perioden eine von etwas 
mehr als 714 Monaten, welche der doppelten Periode der Konstellation 
Venus—Jupiter oder dem Mittelwert aus den synodischen Umlaufszeiten 
von Venus und Jupiter nahe legt. Da die Gravitation keine Erklarungs- 
méglichkeit bietet, so denkt Ekholm an eine elektrische Fernwirkung 
der Planeten auf die ebenfalls elektrisch geladene Sonnenkorona. Da- 
durch wird die Gestalt der Korona etwas veriindert und so werden die 
Ausstrahlungsbedingungen fiir die Photosphiire ebenfalls veraindert. In- 
folgedessen werden atmosphirische Strémungen erzeugt, die dann ahn- 
lich wie in der Fayeschen und Kmdenschen Theorie zu Wirbelbe- 
wegungen und Fleckenbildung Veranlassung geben sollen. 

Auch bei Hmden findet sich eine schiichterne Andeutung der Méglich- 
keit dieses Hinflusses auf Grund seiner Theorie. Dagegen kommt Schuster 
durch seine in der dritten Vorlesung erwihnte Fouriersche Analyse 
der Periodizitétskurven zu dem Resultat, da% eine mit den Planetenum- 
liufen zusammenfallende Periode in der Sonnenkorona nicht vorkommt. 
Und dieses negative Resultat der Analyse verdient ein grokes Zutrauen, 
ein gréBeres als die positiven von Schuster gefundenen Perioden, die 
moglicherweise auf Zufall beruhen kénnen. Schuster findet, daB sich 
weder eine Periode von der Linge der siderischen Umlautszeit des Ju- 


1) N. Ekholm Bihang till Svensk. Vet. Ak. Férh. 26, H.1. 71S. 1901; Beibl. 
zu Wied. Ann. 26, 517—518, 1902. 
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piter (11,86 Jahre), noch von der Linge der synodischen Umlaufszeiten 
von Merkur (115,97 Tage) und Venus (1,599 Jahre) in der harmonischen 
Analyse der Periodizitiit der Sonne anzeigt. Danach scheint also ein 
KinfluB der Planeten iiberhaupt nicht nachweisbar zu sein und das an- 
nihernde Zusammenfallen der Mittelwerte der Sonnenperiode und der 
Sellmeierschen Konstellation auf einem bloBen Zufall zu beruhen. 

Der Vollstindigkeit wegen will ich nicht unerwihnt lassen, daB 
neuerdings Stephani‘) den Versuch gemacht hat, die Entstehung der 
Sonnenflecken durch das Einfallen kleiner Weltkérper nach Art der 
Meteore auf die Sonne zu erkliren. Wenn man annimmt, da ein 
Meteorschwarm die Sonne umkreist, in dem an einer Stelle eine dichtere 
Anhaufung vorhanden ist, so sollen sich nicht nur die Periodizitait der 
Sonnenflecken, sondern auch vielleicht die Stérungen im Laufe des 
Merkur erkliren lassen, ohne daf wir nach einem intramerkurialen 
Planeten zu suchen brauchen. 

Hine andere Erklairung der Periodizitit versucht Wilsing®) in einer 
Arbeit zu geben, die wir schon in der dritten Vorlesung (S. 62) kurz 
erwaihnt haben. Er nimmt an, daf der innere Kern der Sonne sich wie ein 
starrer Korper dreht, so daB also die Rotationsgeschwindigkeit fiir alle 
seine Punkte gleich ist. Die Atmosphire nimmt an der Oberfliche dieser 
inneren Kugel an der Rotation teil, in ihr aber wechselt die Drehungs- 
geschwindigkeit von Ort zu Ort und in unendlicher Enutfernung wird 
sie Null. Nimmt man nun an, daf in einer bestimmten Kugelfliche 
die Verteilung der Geschwindigkeit zu einer bestimmten Zeit diejenige 
ist, die wir an der Photosphire beobachten, so kann man berechnen, 
wie sich diese anfaingliche Bewegung mit der Zeit unter Wirkung der 
Reibung auf Grund der allgemeinen hydrodynamischen Gesetze andern 
muB. Indem Wilsing fiir den Reibungskoeffizienten der Sonnenatmo- 
sphiire einen Wert von derselben GréBenordnung annimmt, wie er den 
bekannten Gasen bei normalem Drucke und hoher Temperatur zukommt, 
gelangt er zu dem Resultat, dab der bestehende Rotationszustand sich 
nur ganz auBerordentlich langsam iindern kann, so langsam, daB in der 
Zeit, seit welcher Beobachtungen der Sonnenrotation vorliegen, diese 
Anderung vollig unmerklich sein wiirde. So kann man also den jetzigen 
Bewegungszustand als Folge einer vor sehr langer Zeit entstandenen 
Bewegung ansehen, deren Ursachen unbekannt sind. 

Wenn in einem derartigen rotierenden System Massenverschiebungen 
auftreten, wie sie infolge der allmahlichen Abkiihlung und aus anderen 


1) E. Stephani; Vhdl. D. Ges. d. Naturf. u. Arate 78, II, 1, 38—40, 1906. 
2) J. Wilsing, Astr. Nachr. 127, 233—252, 1891. 
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Griinden unvermeidlich sind, so entsteht dadurch eine Verschiebung der 
Symmetrieachse und die augenblickliche Rotationsachse fallt daher nicht 
mehr mit dieser Symmetrieachse zusammen, wie es zur Hrhaltung einer 
Rotation mit konstanter Drehungsachse notwendig ist. Die fliissige Masse 
wird daher danach streben, diese Stérung der Rotation auszugleichen und 
beide Achsen wieder zur Deckung zu bringen, aber dieser Ausgleich wird 
infolge der inneren Reibung der gasférmig-fliissigen Masse verzigert und 
- aufgehalten, so daB die Stérung einen erheblichen Betrag erreicht. Hrst 
wenn dieser so gro8 geworden ist, daB die Reibungswiderstande tiber- 
wunden werden kénnen, tritt die Massenverschiebung ein, die den 
Ausgleich der Stérung herbeifiihrt. Daher die Periodizitiit dieses Vor- 
ganges, der sich in der Periodizitiit der Flecken und Protuberanzen 
wiederspiegelt. Auch das verhaltnismifig schnelle Anwachsen der 
Fleckenhiufigkeit bei Beginn der erwachenden Sonnentitigkeit kénnte 
so verstindlich werden. 

Zu ahnlichen Ansichten, wenn auch auf Grund etwas anderer Uber- 
legungen gelangt Wilczynski’), er berechnet die Zeit, die ndtig ware, 
damit die tigliche Drehung eines Punktes der Sonne sich um 2 Bogen- 
minuten dndert, und findet dafiir 27500000 Jahre. Auch er halt daher 
die vorhandene Bewegung fiir ein Uberbleibsel elmer urspriinglichen 
Bewegung, die méglicherweise dem zuerst ruhenden Urnebel durch 
irgend einen seitlichen StoB erteilt sein kann. Dieser StoB hat héchst- 
wahrscheinlich keine richtigen Kreisbewegungen verursacht. ,,Nach 
bekannten Prinzipien kénnen sich aber nachher nur soleche Abweichun- 
gen von der Kreisbewegung dauernd erhalten, welche nach regelmiifigen © 
Intervallen wiederkehren, also periodisch sind.“ So kann man auf eine 
periodische Anderung der Drehungsgeschwindigkeit und daraus auf eine 
soleche der Temperatur und Dichtigkeit schlieBen, was offenbar auf die 
Sonnentiitigkeit von Hinflu® sein miifte. 

Auf eine andere Ursache sucht Halm®) die Periodizitiét zuriickzu- 
fiihren. Er steht ganz auf dem Boden der ilteren Auffassung, daB 
unmittelbar tiber der Photosphare die umkehrende Schicht liegt, die 
weniger heiB ist als jene und daher nach den Gesetzen der reinen 
Temperaturstrahlung yon dem durch sie hindurchgehenden Lichte der 
Photosphare mehr absorbiert als sie selbst aussendet. Nach Langley 
soll diese Schicht, obwohl sie nicht tiefer ist als etwa 1 Bogensekunde, 
ungefihr die Hilfte der photographisch wirksamen Strahlen der Photo- 


1) KE. J. Wilezynski, Hydrodynamische Untersuchungen mit Anwendungen 
auf die Theorie der Sonnenrotation. Berl. Inaug.-Dissertation 1897. 
2) J. Halm, Astron. Nachr. 156, 33—50, 1901. 
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sphiare zuriickhalten, und wenn ihre Absorption auch nur um den vier- 
ten Teil zunehmen wiirde, so wiirde alles irdische Leben aufhéren 
mtissen. Diese Schicht strahlt einen Teil der Energie, die ihr durch 
Absorption der aus dem Sonneninnern kommenden Strahlung zugefiihrt 
wird, in den Weltraum hinaus, einen anderen Teil strahlt sie nach 
riickwirts an die Photosphiire zuriick. Nach der Helmholtzschen 
Anschauung, mit der wir uns spiiter noch naher beschiiftigen werden, 
wird die der Sonne durch die Ausstrahlung entzogene Wiarme 
durch Kontraktion des Sonnenkérpers ersetzt, aber es ist nicht an- 
zunehmen, da diese beiden Hinfliisse sich stets genau das Gleich- 
gewicht halten. 

Was wiirde nun eintreten, wenn die Wirmeerzeugung durch Kon- 
traktion einmal nicht hinreichen wiirde, um die Temperaturverminderung 
der Photosphare, die eine Folge der Ausstrahlung ist, auszugleichen? 
Die Oberflichentemperatur der Photosphire wiirde abnehmen, die untere 
Grenze der umkehrenden Schicht wiirde auf ein tieferes Niveau sinken, 
die Dicke und damit das Absorptionsvermégen dieser Schicht wiirde zu- 
nehmen. Damit wiirde aber die von der umkehrenden Schicht abgegebene 
Strahlung wachsen, und es wiirde nach einiger Zeit ein Zustand erreicht 
werden, bei dem die Photosphiire mehr Energie von der umkehrenden 
Schicht zuriickerhilt als sie selbst in der gleichen Zeit aussendet. Jetzt 
wird also die Temperatur der Photosphire zu steigen beginnen, ihre 
Gasmassen werden iiberhitzt, bis sie in michtigen Eruptionen einen 
Ausweg suchen und die iiber ihr lagernde Schicht durchbrechen und - 
-zerstéren. Nach Beendigung dieser HEruptionstitigkeit beginnt das Spiel 
der widerstreitenden Krafte von neuem und so lésen sich die Zu- 
stinde abnehmender und zunehmender Photosphirentemperatur periodisch 
ab. Das Problem la8t sich auch theoretisch behandeln und die Kurve 
der Sonnentiitigkeit mathematisch darstellen. Es ergibt sich entsprechend 
der Erfahrung, daB der Anstieg vom Minimum zum Maximum rascher 
erfolet als der Abstieg vom Maximum zum Minimum. Ferner ergibt 
sich das Resultat, dai in jeder Fleckenperiode das Maximum um so 
schneller erreicht werden muB, je stiirker die Fleckentiitigkeit ist. Dieses 
vorher unbekannte Resultat wird durch umstehende, aus Wolfs Flecken- 
kurven fiir 12 aufeinanderfolgende Perioden berechnete Tabelle 18 gestiitzt. 
Unter I sind, der GréBe nach geordnet, die fiir das betreffende Maximum 
gegebenen Wolfschen Relativzahlen aufgefiihrt, unter II das Verhialtnis 
der Zeit des Anstiegs der Fleckenhaufigkeit zur Zeit des Abstiegs. Je 
gréBer also die Zahlen der Kolumne I sind, desto intensiver war das 
Maximum, je kleiner die Zahlen II sind, desto kiirzer war der Bruch- 
teil der Periode, in welchem die Fleckenhaufigkeit anwuchs. 

Pringsheim, Physik der Sonne. 20 
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Tabelle 18. 
Hohe und Steilheit der Fleckenkurven. 
I. | 188] 126 | 123] 98 | 96 | 94 | 89 | 68 | 67 | 64 | 61 | 38 


| 0,46 | 0,45 | 0,50 | 0,67 | 0,64 | 0,65 | 0,63 | 0,90 0,85 1,18 | 0,95 1,00 


ai 


Hin regelmaSiger Gang der Zahlen IJ ist unverkennbar und so wenig 
sicher und wahrscheinlich die Grundlagen und die Entwicklungen der 
Halmschen Theorie auch sein mégen, dadurch daf sie die Aufmerk- 
samkeit auf diese vorher tibersehene anscheinende Gesetzmafigkeit ge- 
lenkt hat, hat sie ihre Existenzberechtigung bewiesen und der Sonnen- 
forschung einen wirklichen Dienst geleistet, was man leider nicht von 
allen Theorien behaupten kann. 

Betrachten wir die dargelegten Versuche, fiir die Gesetze der Sonnen- 
rotation und der Periodizitiit eine theoretische Grundlage zu gewinnen, 
nochmals im Zusammenhange, so werden wir gestehen miissen, daB wir 
trotz der vielen, zum Teil sehr geistreichen und scharfsinnigen Hypo- 
thesen und Theorien iiber die eigentlichen Ursachen dieser Erscheinungen 
doch noch vollstiindig im Dunkeln sind. 


Zehnte Vorlesung. 


Korona und Sonnenatmosphare. 


Lichtstiirke und Flachenhelligkeit der Korona. LHinteilung der 
Korona nach Secchi. Innere und dufere Korona. Koronastrahlen. 
Polarstrahlen. Zusammenhang mit der Sonnentiitigkeit. Beziehung der 
Koronastrahlen zu Flecken und Protuberanzen. Rotation der Korona. 
Koronaspektrum und Nordlichtspektrum. 1474 K. Koronaspektrum 
und Sonnentiitigkeit. Kontinuierliches Spektrum. Wiarmewirkung. 
Polarisation. Beobachtung der Korona auferhalb der Finsternisse. 
Konstitution der Korona. Repulsivkraft der Sonne. Analogie mit den 
Kometen. Kometentheorien. Elektrische Hypothese der Repulsivkraft. 
Strahlungsdruck. Theorie und Beobachtungen. Die reflektierenden 
Teilchen der Korona als Eruptionsprodukte oder kosmischer Staub. 
Theorie von Arrhenius. Jonisation durch ultraviolettes Licht und 
Kathodenstrahlen. Einwirkung auf die Erdatmosphire. Hlektrische 
Ladung der Sonne. Magnetische, elektrische und mechanische Theorien 
der Korona. Zodiakallicht und Gegenschein. Dichte und Druck in der 
Sonnenatmosphire. Verschiebung der Spektrallinien durch Druck. 
Druck in der umkehrenden Schicht. Verteilung der Elemente in der 
Sonnenatmosphire. Breite der Fraunhoferschen Linien. 


Als wir in der fiinften Vorlesung die Gebiete der Sonne betrach- 
teten, die bei den seltenen Gelegenheiten der totalen Sonnenfinsternisse 
sichtbar werden, da haben wir uns mit derjenigen Erscheinung, welche 
die gréBte Ausdehnung besitzt und auf den Beschauer den gewaltigsten 
Eindruck hervorruft, mit der Korona, nur oberflichlich beschiftigt. 
Heute wollen wir uns diesem wunderbaren Gebilde eingehender zu- 
wenden. 

Wahrend der Totalitit, wo das zu uns gelangende Sonnenlicht 
wesentlich von der Korona herriihrt, ist die Helligkeit der Beleuchtung 
nicht blo& bei den verschiedenen Finsternissen, sondern auch fiir die 
gleiche Finsternis an verschiedenen Orten verschieden, jedoch wird sie 


von den dlteren Beobachtern tibereinstimmend als stiarker bezeichnet 
20* 
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als die durch den Vollmond, ja die Angaben steigen bis zur 25fachen 
Helligkeit der Vollmondbeleuchtung. Diese Beleuchtungsstirke hingt 
natiirlich sehr wesentlich von der Klarheit der Erdatmosphare und den 
Witterungsverhiltnissen ab, auch ist sie nur zum Teil durch das auf 
direktem Wege von der Korona zu uns gelangende Licht verursacht. 
Hinen anderen, oft sehr bedeutenden Anteil davon liefert das vom Himmel 
diffus zerstreute Licht, und dieses stammt nicht blo8 von Teilen der Erd- 
atmosphare her, die von der Korona allein beleuchtet werden, sondern 
auch von solchen, die auferhalb der Totalitatszone liegen und daher 
Photosphirenlicht empfangen. 

Annihernd brauchbare Vergleichungen der Helligkeit der Korona 
bei verschiedenen Finsternissen sind nur méglich, wenn man diesen 
zweiten Teil des Lichts durch geeignete Vorrichtungen ausschlieBt. Es 
liegt eine Anzahl photometrischer Messungen der von dem direkten 
Koronalicht erzeugten Beleuchtungsstiirke vor, welchen als Hinheit das 
Lux zugrunde liegt, d. h. die von einer Hefnerkerze in der Entfernung 
eines Meters hervorgebrachte Beleuchtungsstiirke. Bei der Finsternis 
von 1886 fand Douglas Werte von der GréSenordnung 0,13 Lux, 
1889 Leuschner 0,1 Lux, 1893 Abney und Thorpe’) 0,23 Lux, 
wahrend Turner”) bei derselben Finsternis durch eine photographische, 
und daher mit den photometrischen Messungen nicht vergleichbare Methode 
0,64 von der Helligkeit des Vollmonds erhielt. Fabry*) endlich fand 
bei der Finsternis vom 31. August 1905 0,13 Lux. Da die Helligkeit 
des Vollmonds 0,175 Lux betrigt, so scheint die der Korona in der 
Tat annihernd von der gleichen Gréfe zu sein, eher etwas kleiner. 

Wenn derartige Messungen bei allen Finsternissen nach einheit- 
lichen Methoden systematisch durchgefiihrt wiirden, so kénnten wir 
hoffen, mit der Zeit eine zuverlaissige Kenntnis von etwaigen periodi- 
schen Anderungen der Helligkeit der Korona zu erhalten, wie Lockyer 
solche im Zusammenhang mit der Periodizitét der Sonnentiitigkeit ver- 
mutet hat. | 

Auch iiber die Flichenhelligkeit der Korona und ihre Ver- 
teilung legen einige Angaben vor. Nach Harkness‘) soll die Flachen- 
helligkeit bei der Sonnenfinsternis von 1878 unmittelbar am Rande 


1) W. Abney u. T. E. Thorpe, Proc. Roy. Soc. 60, 15—17, 1896; Phil. 
Trans. 180 A, 363—382, 1889; ibid. 187 A, 433—442, 1896. 

2) H. Turner, Reports of the obsery. of the total eclipse of the sun 
January 1 1889, published by the Lick Observatory. 8. 100; Proc. Roy. Soc. 66, 
403—409, 1900. 

3) C. Fabry, Comptes rendus 141, 870—873, 1905. 

4) W. Harkness, Bull. Phil. Soc. Washington 3, 116—119, 1878/80. 
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15mal so groB gewesen sein, wie die des Vollmonds und ungefihr mit 
dem umgekehrten Quadrat des Abstandes vom Sonnenrande abgenommen 
haben. Langley bestimmte bei derselben Finsternis die Flichenhelligkeit 
in 1° Entfernung vom Sonnenrande zum 6fachen, in 10’ Entfernung 
nur zu ein Zehntel von der des Vollmonds. Fabry') hat sie 1905 an 
einer etwa 5’ in Richtung des Aquators vom Sonnenrande entfernten 
Stelle zu 720 Kerzen pro Quadratmeter bestimmt. Da die Flachen- 
helhigkeit des Vollmonds im Mittel 2600 Kerzen pro Quadratmeter be- 
trigt, so war die gemessene Flichenhelligkeit der Korona etwa 0,28 
von der mittleren Helligkeit des Mondes. Zur Beurteilung der Frage, 
welche Aussichten die Versuche bieten, die Korona auch auSerhalb einer 
Finsternis bei hellem Tage sichtbar zu machen, gibt Fabry einen Ver- 
gleich ihrer Flichenhelligkeit mit der des Himmels in der unmittelbaren 
Umgebung der Sonne. Die Helligkeit des Himmels ist allerdings wegen 
der wechselnden atmosphiarischen Bedingungen sehr variabel, immerhin 
148t sich durch Messungen leicht die Grofenordnung feststellen, die 
etwa 7/59, der Fliichenhelligkeit der Sonne oder das 2000fache von der 
des Vollmonds betragt. Wahrscheinlich sind also die hellsten Stellen 
der Korona mindestens 2000mal weniger hell als der Himmel, auf den 
sie sich ohne Finsternis projiziert. 

Ob dieses Verhiltnis im Ultrarot giinstiger ist, erscheint noch sehr 
zweifelhaft. Zwar schloB Deslandres”) aus seinen Beobachtungen bei 
der Finsternis vom 28. Mai 1900, daB bei giinstigen atmosphirischen 
Verhiltnissen fiir die Wellenlinge 4 = 1,3 w die Strahlung der Korona 
etwa gleich 7/, bis '/, von der des Himmels sei, aber Hale*) und eben- 
so Abbot*) finden im Gegensatz hierzu, da$ die Wirmestrahlung der 
Korona mehrere hundertmal kleiner ist als die des Himmels in der 
Nihe der Sonne. Auch Langley’), der die Warmestrahlung der Korona 
bei der Finsternis des Jahres 1900 mit dem Bolometer maf, fand sie 
sehr gering, etwa 17mal kleiner als die des Vollmonds, wihrend doch 
die Lichtintensititen beider nahezu gleich sind. 

Die hauptsichlich von der Intensitit der violetten und ultravioletten 
Strahlen bedingte photographische Wirkung der Korona fiihrte nach 
den von Pickering®) und von Holden und Barnard’) ausgefiihrten 

1) C. Fabry, Comptes rendus 141, 940—942, 1905. 

2) H. Deslandres, Comptes rendus 180, 1691—1695, 1900. 

3) G. E. Hale, Astrophys. Journ. 12, 372—375, 1900. 

4) C.G. Abbot, Astrophys. Journ. 12, 58—76, 1900. 

5) 8. P. Langley, Astrophys. Journ. 12, 370—371, 1900. 

6) W.H. Pickering, Annals ofthe Astr. Obs. of Harvard College 18, 85—111, 1888. 

7) E.S. Holden, Reports of the observ. of the total eclipse of the Sun, 
Dec. 21/22, 1889; Publ. Astr. Soc. Pacific 2, 93—97, 1890. 
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Messungen zu fhnlichen Resultaten. Fiir die Flaichenhelligkeit der 
intensivsten Stellen der Korona gibt Pickering bei der Sonnentinsternis 
von 1886 in einer auf die Carcellampe bezogenen Hinheit die Zahl 0,031, 
Holden und Barnard bei der Finsternis vom 1. Januar 1889 den Wert 
0,079, bei der am 21. Dezember desselben Jahres 0,029 an. Da nach 
Pickering in derselben Hinheit die Flichenhelligkeit des Vollmondes 1,66, 
die des Himmels in der Entternung 1° von der Sonne aber 40 betragen 
soll, so wiirde die photographisch gemessene Fliichenhelligkeit der Ko- 
rona etwa ‘/,, von der des Vollmonds und ¥/;,, von der des Himmels 
betragen. 

Alle diese Zahlen kénnen nur einen sehr geringen Grad von Zu- 
verlissigkeit beanspruchen und vermégen nur einen Anhalt fiir die un- 
gefahre GréBenordnung der gemessenen Helligkeiten zu geben. 

Nach Secchi kénnen wir an der Korona drei verschiedene Teile 
unterscheiden, die jedoch nicht scharf voneinander getrennt sind, sondern 
ganz allmahlich ineinander iibergehen. Die erste Zone, die unmittelbar 
an der nur 10” bis 15” hohen Chromosphire ansetzt, ist eine helle 
Sphire von 3’ bis 4’ Héhe und leuchtet in silberweiBem Glanze. Sie 
ist von der zweiten Zone umgeben, deren Helligkeit nach aufen hin 
sehr schnell abnimmt und sich ohne sichtbare Grenze auf dem Hinter- 
grund des bei der Sonnenfinsternis dunklen Himmels verliert. Beide 
Zonen werden durchsetzt von dem dritten in der Korona vorhandenen 
Gebilde, den Koronastrahlen, die aus einzelnen strahlenférmig, aber nicht 
immer geradlinig verlaufenden Lichtlinien zusammengesetzt sind. Diese 
erstrecken sich bei den verschiedenen Finsternissen in sehr yerschiedener 
Gestalt, Ausdehnung und Helligkeit mehr oder weniger weit in den Raum 
hinaus, mitunter bis zur doppelten Lange des schembaren Sonnendurch- 
messers, im Jahre 1878 nach Beobachtungen von Langley, Abbe und 
Newcomb sogar bis zu einem Abstande von 6—7° vom Sonnenrande. 
Auch die beiden ersten Zonen der Korona zeigen eine strahlige Struktur. 
Lord Lindsay hat fiir die innere, hellste Zone den Namen Leuko- 
sphare vorgeschlagen, jedoch hat sich diese Bezeichnung wenig ein- 
gebtirgert, dagegen spricht man oft von der inneren und der auBeren 
Korona. In unmittelbarer Nahe des Sonnenrandes ist die Korona nach 
Young von blendender Helligkeit, doch immer noch weniger heli als 
die Protuberanzen, die mit ihrem roten Licht deutlich durch die Korona 
hindurchleuchten. Ebensowenig wie es méglich ist, die drei Teile der 
Korona scharf voneinander zu trennen, kénnen wir bei den Beob- 
achtungen eine scharfe Grenze zwischen den Erscheinungen der Korona 
und der Chromosphire ziehen. Diese geht mit ihren kleineren und 
gréBeren Erhebungen und den aus ihr emporsteigenden Protuberanzen 
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weit in die Koronaregion hinein, so daB es oft unméglich ist zu unter- 
scheiden, ob eine beobachtete Erscheinung in der Korona oder in der 
Chromosphire mit ihren Protuberanzen ihren Ursprung hat. 

Wenn die Korona, abgesehen von den Strahlen auch im eroBen 
und ganzen konzentrisch um die Sonne liegt, so ist sie doch in der 
Regel an den Polen und manchmal auch am Aquator bedeutend diinner 
und hehtschwiicher als an anderen Stellen. An den Polen treten mit- 
unter die sogenannten Polarstrahlen auf, kurze, borstenartige, gekriimmte, 


stark ausgepragte Lichtbiischel. Diese sind sehr schén auf einer in 
Colorado aufgenommenen Photographie der Finsternis des Jahres 1878 
za sehen (s. Figur 183), sie sind aber auch in mehreren der friiher vor- 
gefiihrten Koronabilder deutlich sichtbar. Haufig hat man dunkle Kin- 
schnitte an der Korona bemerkt, scharfe Liicken in der Lichterscheinung, 
die ‘manchmal bis zum Sonnenrande reichen und besonders auf den 
photographischen Koronabildern deutlich hervortreten. 

Die Gestalt der Korona, sowie die Lage und Ausdehnung der Ko- 
ronastrahlen soll je nach dem Stande der Sonnentitigkeit verschieden 
sein. In Jahren des Minimums scheint die Korona im allgemeinen 
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besonders weit und kriftig in Richtung des Aquators ausgebildet zu 
sein, wihrend an den Polen die soeben erwihnten Polarstrahlen erscheinen, 
in Jahren maximaler Sonnentitigkeit soll sie am Aquator und an den 
Polen schwach sein, so daf sie sich einer mehr viereckigen Gestalt 
nihert. So hatte die Korona bei den Sonnenfinsternissen der Jahre 
1867, 1878, 1889 und 1900 denselben stark ausgepragten Typus, der 
fiir das Minimum charakteristisch zu sein scheint. Jedoch sind alle 
diese Dinge noch nicht lange und eingehend genug untersucht, um ein 
sicheres Urteil zu gestatten. 

Es ist hiaufig beobachtet worden, dab die Koronastrahlen haupt- 
sichlich von den Stellen des Sonnenrandes auszugehen scheinen, an 
welchen besonders groBe und glinzende Protuberanzen zu beobachten 
sind, und Secchi hat sogar einmal die Ansicht ausgesprochen, dab 
diese Strahlen wenigstens zum Teil durch das in die Erdatmosphire ein- 
dringende Licht der tiber den Mondrand hervorragenden Protuberanzen 
gebildet werden. \ 

Bei der Beurteilung der Gestalt der Korona und ihrer Strahlen 
muf man beriicksichtigen, daB die Korona kein flichenhaftes, sondern 
ein raumliches Gebilde ist, da8 wir sie und ihre strahlenformigen Be- 
standteile also perspektivisch sehen und daher nur schwer zu einer 
richtigen Anschauung ihrer riumlichen Anordnung gelangen. So kénnen 
die Koronastrahlen, die scheinbar am Sonnenrande ansetzen, ihren Ur- 
sprung méglicherweise an einer Stelle der Sonnenoberfliche haben, die 
wir gar nicht sehen, weil sie durch den Mond verdeckt ist oder an der 
Riickseite der Sonne Jiegt, und Holden’) ist der Ansicht, daB die 
»Polarstrahlen“ nicht nur an den Polen, sondern in allen Breiten der 
Sonne existieren, daf man sie aber nur an den Polen sieht, einfach 
deshalb, weil sie sich dort auf den dunklen Hintergrund des Himmels 
projizieren und nicht, wie in den anderen Teilen der Sonne, auf die 
iuBere Korona. 

Daher ist es sehr wohl méglich, daB alle Koronastrahlen ihren 
Ausgang von Flecken oder Protuberanzen nehmen, auch wenn sie 
scheinbar von Stellen des Sonnenrandes ausgehen, wo keine derartigen 
Gebilde zu sehen sind. In dieser Beziehung ist eine Beobachtung von 
Perrine aus dem Minimumjahr 1901 bemerkenswert. Seine Korona- 
aufnahme zeigte nur einen einzigen Koronastrahl und dieser nahm seinen 
Ausgang von dem einzigen Sonnenfleck, der tiberhaupt zu sehen war 
und der gerade den Sonnenrand beriihrte. Aber auch diese Frage, ob 


1) E. S. Holden, Reports of the observ. of the total eclipse of sun, January 1, 
1889; Nature 41, 805, 1890. 
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die Koronastrahlen immer nur von Flecken und Protuberanzen aus- 
gehen, bedarf noch weiterer Klarstellung. 

Verschiedene Sonnenbeobachter sind der Ansicht, daf die Korona 
an der Rotation der Sonne teilmimmt. Diesen Schlu8 hat z. B. Bigelow?) 
aus der Vergleichung der Korona bei den Finsternissen vom 29. Juni 
1873, 1. Januar 1889 und 12. Dezember 1889 gezogen, der gleichen 
Meinung ist auch Holden. Deslandres 1893, dann Belopolsky und 
Campbell 1898 sind zu den gleichen Resultaten durch die Beobachtung 
der Hauptspektrallinie der Korona gelangt. Sie finden, da diese zu 
beiden Seiten des Sonnenkérpers eine entgegengesetzte Verschiebung 
zeigt, aus der nach Dopplers Prinzip auf Geschwindigkeiten in der 
Sehlinie bis zu 7 Kilometern in der Sekunde geschiossen werden kann. 
Doch scheinen diese Resultate, die wegen der Unschirfe der Korona- 
linie ziemlich unsicher sind, noch weiterer Bestiitigung zu bediirfen. 

Die erste erfolgreiche Beobachtung des Koronaspektrums gelang 
gleichzeitig Young und Harkness bei der Finsternis des Jahres 1869. 
Sie fanden das Spektrum kontinuierlich, mit einer hellen Linie im Griinen, 
die mit der von uns schon bei der Besprechung des Chromosphirenspek- 
trums erwadhnten starken Fraunhoferschen Linie 1474 K zusammen- 
zufallen schien. Young sah noch zwei andere helle Linien in unmittel- 
barer Nahe der Fraunhoferschen Linien 1250 K und 1350 K, war 
aber nicht ganz sicher, ob diese Linien wirklich der Korona angehéren. 
Diese drei Linien fallen sehr nahe zusammen mit drei hellen Linien, 
die Winlock im Spektrum des Nordlichts gefunden hatte, und so 
entstand sofort die interessante Frage, ob ein Zusammenhang zwischen 
den beiden auch sonst manches ahnliche bietenden Erscheinungen der 
Korona und des Nordlichts besteht. Die Fraunhofersche Linie 1474 K 
gehért dem Hisen an und so kam man zu dem merkwiirdigen Resultat, 
daB das Hisen in der auBeren Sonnenatmosphire vorherrschen miiBte. 
Da dies sehr unwahrscheinlich ist, so glaubte Secchi schleBen zu miissen, 
daB es sich um ein unbekanntes Element handele ,oder um ein Gas, 
das die Higenschaft hat, in den Poren des Hisens sich zu verdichten, 
wie das Palladium die Higenschaft hat den Wasserstoff zu absorbieren 
und festzuhalten“. Dieses unbekannte Element erhielt den Namen 
Koronium. 

Erst im Jahre 1899 stellte es sich durch die genaue Wellenlangen- 
messung von A. Fowler*) heraus, daf diese griine Koronalinie nicht 
genau mit der Fraunhoferschen Linie 1474 K und der dieser 


1) Frank H. Bigelow, Bulletin astronomique II, Bd. 8. 396. 
2) Vgl. J. N. Lockyer, Proc. Roy. Soc. 64, 168—170, 1899 u. W. W. Camp- 
bell, Astrophys. Journ. 11, 226—233, 1900. 


314 Zehnte Vorlesung. 


entsprechenden hellen Chromosphirenlinie zusammenfallt. Wéahrend diese 
die Wellenlinge 5316,8 hat, kommt der Koronalinie die Wellenlinge 5303,3 
zu, sie hat also nichts mit dem Eisen zu tun. Die neueren Unter- 
suchungen des Nordlichtspektrums haben eine groBe Anzahl von Linien 
ergeben, weit iiber hundert und es kann keinem Zweifel unterliegen, 
daB es sich hierbei um Linien der Luft handelt, von denen viele den 
neuentdeckten Edelgasen Argon, Neon, Xenon, Krypton angehdren. Da 
diese Gase zum Teil auch im Chromosphirenspektrum vorkommen, so 
ist die Ubereinstimmung von Linien der Korona und des Nordlichts 
nicht auffallend. Die Koronalinie 5303,3 aber findet sich nicht im 
Nordlichtspektrum. 

Durch die Feststellung, daB die Linie 1474 K mit der griinen Korona- 
linie nicht identisch ist, haben alle die zahlreichen Beobachtungen, die 
sich auf die ,,Koronalinie 1474 K“ beziehen, eine durchaus veranderte 
Bedeutung erhalten. So ist z. B. hiufig bemerkt worden, daB diese Linie 
auch im Spektrum der Chromosphire und der Protuberanzen vorhanden 
ist, daB sie aber niemals abgelenkt oder verzerrt erscheint, also an den 
nach Dopplers Prinzip vermuteten Bewegungen der Protuberanzen 
keinen Anteil hat. Das bezieht sich auf die Chromosphiirenlinie 1474 K, 
nicht aber auf die Koronalinie 5303,3, welche als die Hauptlinie des 
hypothetischen Koroniums betrachtet wird. 

AuBer dieser Linie ist noch eine ganze Anzahl heller Linien in der 
inneren Korona nachgewiesen, so besonders eine violette Linie von der 
Wellenlinge 4 = 3987, die weniger hellen Linien 4359, 4231, 3801, 
3643, 3456, 3381 und die hauptsichlichsten Linien des Wasserstofts, 
Heliums und Kalziums. Ferner hat Deslandres*) im iufersten Ultra- 
violett noch 4 Koronalinien nachgewiesen von den Wellenlingen 3236,6, 
3188,2, 3170,3 und 3163,9. Die zweite dieser Linien gehért dem Helium 
an. Jedoch ist es nicht ganz sicher, daB die in der Korona beobachteten 
Linien dieser auch wirklich eigentiimlich sind. Da die meisten von 
ihnen auch in der Chromosphire und in den Protuberanzen vorkommen, 
so kénnen sie von einer an der betreffenden Stelle der Korona vor- 
handenen Protuberanz herriihren, méglicherweise auch durch diffuse Zer- 
streuung und Reflexion in der Korona selbst oder in der Erdatmosphire 
an der Stelle erscheinen, wo man sie beobachtet. DaB tatsichlich wahrend 
einer Sonnenfinsternis zerstreutes Sonnenlicht in der Erdatmosphire 
vorhanden ist, beweist auch der Umstand, daf die griine Koronalinie 
und ebenso die Wasserstofflinien manchmal auf der die Sonne ver- 
finsternden Mondscheibe gesehen worden sind. Das ist nur durch Diffu- 
sion des Koronalichts in der Erdatmosphire zu erkliren. 

1) H. Deslandres, Comptes rendus 130, 1691—1695, 1900. 
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Die meisten Koronalinien finden sich nur im hellsten Teil der 
inneren Korona, hier sind die Wasserstofflinien bedeutend heller als 
die Koroniumlinie 5303,3. Zu groBen Héhen hinauf reichen nur die 
Linien des Wasserstofts, die manchmal noch bis etwa 10’ vom Sonnen- 
rande zu beobachten sind und die Koroniumlinie, die noch bis ungefihr 
20° Hohe zu sehen ist. Regelmifig erscheint in gréBeren Héhen nur 
das kontinuierliche Spektrum, von dem wir gleich reden werden. Es 
ist mehreren Beobachtern aufgefallen, daf die Koroniumlinie unscharf 
und verwaschen ist und nicht den Hindruck einer monochromatischen 
Spektrallinie macht. Sie ist tibrigens in den dunklen Hinschnitten der 
Korona ebenso hell, wie an den anderen Stellen. 

Wie die Ausdehnung der Korona, so soll auch die Helligkeit und 
Ausbreitung der Koroniumlinie mit der Sonnentitigkeit wechseln. In 
Jahren des Maximums scheint sie heil und stark zu sein und sich 
gleichmaBig rings um die Sonne bis zu groBer Hohe zu erstrecken, in 
den Jahren des Minimums dagegen ist sie schwach und auf die Gegend 
des Aquators beschrinkt. So wird angegeben, da sie in sonnenflecken- 
armen Jahren, wie bei der Finsternis von 1878, von vielen Beobachtern 
tiberhaupt nicht gesehen werden konnte. Auch bei der Finsternis des 
Jahres 1900 konnte sie Young nicht wahrnehmen, de la Baume Pluvi- 
nel*) erhielt bei der gleichen Finsternis zwar eine Spektralphotographie 
mit zahlreichen hellen Linien, aber diese hatten den Charakter der 
Chromosphirenlinien, sie waren an der Basis kraftig und nahmen mit 
der Erhebung in die Korona rapide an Intensitiit ab. Die Koronium- 
linie, die deutlich einen anderen Charakter zeigte, konnte auch er nur 
bis zu einer Héhe von 4’ iiber den Sonnenrand verfolgen. 

Aufer dem hellen Linienspektrum hat die Korona auch ein kontinuier- 
liches Spektrum, in welchem die Fraunhoferschen Linien zu sehen sind. 
Es besteht. kein Zweifel, daB dieses Spektrum wenigstens zum Teil von 
Photosphirenlicht herstammt, das in der Korona reflektiert wird, wir 
miissen also annehmen, da8 sich in ihr reflektierende Partikeln befinden. 
Eben dadurch ist es auch méglich, daB, wie ich vorhin erwihnte, auch 
einige helle Linien des Koronaspektrums reflektierte Chromosphiren- 
linien sein kénnen. Von den dunklen Linien konnte de la Baume 
Pluvinel bei seiner erwihnten Photographie des Jahres 1900 nichts 
bemerken, wihrend sie bei den Finsternissen der Jahre 1871, 1882 und 
1893, welche Epochen maximaler Sonnentiitigkeiten entsprechen, viel- 
fach beobachtet wurden. Er schlieft daraus, da8 die Korona zu Zeiten 
des Maximums reich an reflektierenden Stoffen, zur Zeit des Minimums 
aber arm an solchen ist. 

Bee 1) A. de la Baume Pluvinel, Comptes rendus 182, 1259—1266, 1901. 
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Das kontinuierliche Spektrum der Korona stammt aber wahrschein- 
lich nicht bloB von reflektiertem Sonnenlicht, sondern gleichzeitig ist 
auch ein kontinuierliches Higenspektrum der Korona vorhanden; das 
hat man aus der Schwiche der Fraunhoferschen Linien in diesem 
Spektrum geschlossen. Nach Lockyer ist das kontinuierliche Higen- 
spektrum sehr komplizierter Natur, hellere und dunklere Bander ziehen 
sich von einem Ende zum anderen und zeigen an, daB wir es nicht 
mit einem einfachen kontinuierlichen Spektrum zu tun haben, wie es 
ein gliihender fester Kérper aussendet. 

Da zweifellos reflektiertes Sonnenlicht in der Koronastrahlung vor- 
handen ist, so lag es nahe, in der Korona nach einer Erscheinung zu 
suchen, die allgemein bei der Reflexion auftritt und die auch in dem 
durch diffuse Reflexion an der Hrdatmosphire zu uns gelangenden 
Himmelslicht beobachtet werden kann, namlich nach der Polarisation 
des Lichts. Die ersten derartigen Versuche wurden mit Erfolg schon 
bei der Sonnenfinsternis des Jahres 1860 von Prazmowski’) und von 
Secchi ausgefiihrt. Spiatere Untersuchungen bestatigten und vervoll- 
kommneten die Resultate, aus denen unzweifelhaft hervorging, daB das 
Licht der Korona teilweise polarisiert ist. Bei der Erdatmosphare wird 
die analoge Erscheinung zweifellos durch die innere Diffusion hervor- 
gebracht, d.h. durch Zerstreuung des Lichtes an sehr kleinen Teilchen, 
die in der Atmosphiire schweben, seien es nun Staubteilchen oder 
Wasserblischen oder Wassertrépfchen oder wie Lord Rayleigh neuer- 
dings annimmt, die Molekiile der Luft selbst. Bei der Sonnenkorona 
kann man diese innere Diffusion jedenfalls nicht auf die Molekiile 
schieben, da dann die Farbe der Korona nicht weif sein kénnte, son- 
dern blau wire wie die des Himmels. Um die weiBe Farbe der Korona 
zu erkliren, muS man wesentlich gréBere Teilchen annehmen als die-_ 
jenigen, denen die Erdatmosphire ihre blaue Farbe verdankt. 

Aus den Beobachtungen der Polarisation des Koronalichts ergab 
sich, daB die Polarisationsebene durch den Mittelpunkt der Sonne hin- 
durchgeht, da das Licht also, wie es bei der Reflexion und der inneren 
Diffusion der Fall ist, in der Hinfallsebene polarisiert ist. Bei der 
Finsternis 1900 wandte Wood”) ein Spektroskop an, das mit einem 
Savartschen Polariskop versehen war, und konnte so die GréBe und 
Richtung der Polarisation feststellen. Sobald das einfallende Licht 
Spuren von Polarisation aufweist, erzeugt die Savartsche Platte ein 
System von Interferenzstreifen, die das Spektrum schrag durchziehen. 
Wiahrend die Koronalinien selbst keine Spur von Polarisation zeigten, 


1) A. Prazmowski, Comptes rendus 51, 195—197, 1860. 
2) R. W. Wood, Astrophys. Journ. 12, 281—286, 1900. 
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fand Wood das kontinuierliche Spektrum stark polarisiert. Der An- 
teil des polarisierten Lichtes betrug 10 bis 15°, des ganzen Lichts. 
Nach Beobachtungen von Julius’) bei der Finsternis 1901 und von 
Perrine*) war das Licht der Korona in gréBerer Entfernung vom 
Sonnenrande stiirker polarisiert als am Sonnenrande selbst, Julius 
findet bis 37°, polarisiertes Licht. Das ist in Ubereinstimmung mit 
einer iilteren Beobachtung von Blaserna*) aus dem Jahre 1870. Er 
fand in einer kleinen Entfernung vom Sonnenrande keine Spur einer 
Polarisation, ebensowenig in einer Entfernung von 3 Mondradien, da- 
zwischen aber war eine starke Polarisation zu bemerken, die fast ebenso 
intensiv war, wie man sie in der Erdatmosphire an einem hellen Tage 
an einer um 50° von der Sonne abstehenden Stelle findet. Auch auf 
photographischem Wege ist die Polarisation des Koronalichts nachge- 
wiesen worden, so von Dorsey und von Landerer.*) Auch hier ergab 
sich, da die Polarisation in unmittelbarer Nahe der Chromosphire 
nicht vorhanden ist. Im Jahre 1905, wo die Korona bedeutend heller 
war als 1900, setzte die Polarisation erst bei gréferen Hoéhen ein. 
Diese Angaben, wie tiberhaupt unsere ganze Kenntnis der Korona 
sind sehr sparlich und ungenau. Hin rascheres und einigermafen 
sicheres Fortschreiten in dieser Kenntnis ist solange nicht zu erwarten, 
als es nicht gelingt, die Korona auch auferhalb der totalen Sonnen- 
finsternisse, am hellen Tage, sichtbar zu machen. Wie schwer diese 
Aufgabe ist, kénnen wir ermessen, wenn wir uns erinnern, wie licht- 
schwach die Korona im Verhialtnis zu dem von der Sonne erleuchteten 
Tageshimmel ist. Der Lichtzuwachs, den die hell erleuchtete Atmosphire 
in der Nahe der Sonnenscheibe durch das Koronalicht erhalt, ist daher 
im allgemeinen unmerklich. Dennoch kann, wie Huggins bemerkte, 
das Auge unter gewissen Umstinden einen Hindruck dieses schwachen 
Lichts erhalten. Denn die Planeten Venus und Merkur werden bei 
_ den Durchgiingen dieser Planeten schon sichtbar, ehe sie den Sonnen- 
rand erreichen, wenn sich also ihre dunklen Scheiben auf die helle 
Korona projizieren. Hier scheint sich also der Unterschied zwischen der 
Erleuchtung durch die helle Atmosphire allein und durch diese plus 
dem dariibergelagerten schwachen Koronalicht merklich zu machen. 
Versuche, diese kleine Helligkeitsdifferenz fiir die Beobachtung der 
Korona nutzbar zu machen, werden desto mehr Aussicht auf Gelingen 


1) W. H. Julius, Total Kclipse of the Sun, Mai 18, 1901, Dutch Observa- 
tions III. 

2) C.D. Perrine, Astrophys. Journ. 14, 349—359, 1901. 

3) P. Blaserna, Arch. d. sc. phys. et nat. (2) 41, 423—428, 1871. 

4) J. J. Landerer, Comptes rendus 141, 589—590, 1905. 
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haben, je schwiicher das Licht der Erdatmosphire ist. Das wird einmal 
eine Frage des Wetters, d.h. der augenblicklichen Beschaffenheit der Erd- 
atmosphire sein, cet. par. aber werden die Verhiltnisse im allgemeinen 
desto giinstiger sein, je geringer die Héhe der stérenden Atmosphare 
ist, je hoher also man den Beobachtungsort wihlt. So suchte Langley 
auf dem Atna, dem Pikes Peak, dem Mount Whitney die Korona zu 
sehen, Bond in den Alpen, Copeland im Puno, Tacchini auf dem Atna, 
Todd auf dem Fuji-san, alle ohne Erfolg. 

Aussichtsreicher schienen die Versuche von Huggins’), mit Hilfe 
violetter und ultravioletter Strahlen die Korona zu photographieren. 
‘Er ging dabei von der allerdings nicht ganz berechtigten Ansicht aus, 
daB das Koronalicht an diesen stark brechharen Strahlen im Verhaltnis 
reicher sei als das Himmelslicht. In der Tat gelang es ihm, im Jahre 
1882 unter Anwendung geeigneter Farbenfilter und im Jahre 1883 
ohne solche Filter auf stark violett empfindlichen Chlorsilberplatten 
Photographien zu erhalten, auf denen die Sonne von einer mehr oder 
weniger deutlichen, koronaahnlichen Aureole umgeben war. Die im 
Mai 1883 auf diese Weise gewonnenen Bilder wurden spater mit den 
bei der totalen Sonnenfinsternis vom 6. Mai 1883 aufgenommenen ver- 
glichen und beide Aufnahmen zeigten eine unverkennbare Ahnlichkeit. 
Besonders auffallend war auf beiden ein dunkler Einschnitt von charakte- 
ristischer Form in der Korona nahe am Nordpol, so daB ein Zweifel 
an dem Gelingen von Huggins Versuch ausgeschlossen erschien. Um 
die Vorteile des hohen Beobachtungsorts auch bei dieser Methode aus- 
zunutzen, suchte im folgenden Jahre Ray Woods’) auf dem Gornergrat 
solche Koronabilder zu erhalten. Dabei zeigten die am gleichen Tage 
gemachten Aufnahmen gute Ubereinstimmung, wahrend linger ausein- 
anderliegende Aufnahmen Verschiedenheiten aufwiesen. 

Im Jahre 1886 gelegentlich der totalen Sonnenfinsternis wurde 
die Methode auf die Probe gestellt. Kapitiin Darwin photographierte 
die Sonne am Tage vor der Sonnenfinsternis, aber die erhaltenen Korona- 
bilder zeigten keine Ahnlichkeit mit den wiihrend der Finsternis selbst 
aufgenommenen. Am Tage der Finsternis wurden wihrend der teilweisen 
Verfinsterung derartige Aufnahmen gemacht, sie zeigten eine falsche 
Korona, die zum Teil sogar vor dem Monde zu sehen war. Ahnliche 
Mi£erfolge hatten andere Beobachter*) und so miissen wir sagen, daB 


1) W. Huggins, Brit. Journ. of Photogr 1883, 575 —576; Proc. Roy. Soc. 39, 
108—135, 1885. 

2) C. Ray Woods, Monthl. Not. 45, 258—259, 1885. 

3) Vgl. G. E. Hale, Astronomy and Astrophysics 1894, woraus die historische 
Darstellung entnommen ist. 
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auch diese im Anfang so vielversprechende Methode fiir das Studium 
der Korona unfruchtbar geblieben ist. 

Ebenso erfolglos sind die zahlreichen neueren Versuche gewesen, 
die Korona auBerhalb der Finsternisse zu beobachten. Hale‘) hat den 
Spektroheliographen zu diesem Zwecke anzuwenden versucht; trotz der 
Héhe seines Beobachtungsortes auf dem Pikes Peak 1893 und dem 
Atna 1894 ohne Erfolg. Sodann hat er versucht, die Wiirmestrahlung 
za Hilfe zu nehmen und die Korona bolometrisch nachzuweisen, eben- 
falls ohne Erfolg. Ahnliche Versuche hat Deslandres?) angestellt und 
glaubt mit Hilfe einer Thermosiiule Andeutungen einer Wirkung erhalten 
zu haben, ein wirklicher Erfolg ist aber auch hier nicht erreicht. Er 
ist jedoch der Ansicht, daB eine Lésung der Aufgabe durch Photo- 
graphien im Lichte der ultraroten Linien zu erhoffen sei. Bis jetzt ist 
auch auf diesem Wege kein Fortschritt erzielt worden und fiir das 
Studium der Korona sind wir nach wie vor auf die kurzen und seltenen 
Minuten der totalen Sonnenfinsternisse angewiesen. 

Welche Schliisse kénnen wir nun aus allen Beobachtungen der 
Korona auf ihre Beschaffenheit ziehen? Ganz allgemein wird ange- 
nommen, daf sie ein Gemisch ist von leuchtenden Gasen, die die hellen 
Koronalinien aussenden und yon festen oder fliissigen Teilchen, von 
denen das reflektierte Sonnenlicht und das kontinuierliche Higenlicht 
ausgeht. Diese Teilchen werden, um das LHigenlicht zu _ erkliren, 
meistens als gliihend angesehen; Secchi (1871) glaubte, sie wiirden 
durch Reibung an den Gasen gliihend. Da wir aber Grund haben, 
anzunehmen, daf die Korona eine auferordentlich geringe Dichte hat, 
so erscheint es viel wahrscheinlicher, daB diese Teilchen durch die 
Wirkung der Sonnenstrahlung zum Gliihen gebracht werden. Dagegen 
spricht nach Langley die relativ geringe Wiairmewirkung der Korona 
fiir die Ansicht, da das kontinuierliche Higenspektrum nicht von 
gliihenden Ko6rpern herriihrt, sondern durch elektrische Entladung zu- 
stande kommt. Dann wiirde dieses Spektrum, was keineswegs aus- 
geschlossen ist, nicht den suspendierten Teilchen, sondern den Korona- 
gasen entstammen. Ich halte es auch nicht fiir unméglich, daB es sich 
um ein Fluoreszenzspektrum von Gasen handelt und da auch die 
Koronalinien diesem Spektrum angehéren. Dafiir scheint der ver- 
waschene Charakter der griinen Koronalinie, ebenso wie Lockyers An- 
gaben tiber das kontinuierliche Spektrum zu sprechen. Die eigentlichen 
Koronalinien, die wir bei keinem irdischen Elemente kennen, werden 


1) G. E, Hale, Astrophys. Journ. 12, 372—375, 1900. 


.2) H. Deslandres, Comptes rendus 131, 658—661; Astrophys. Journ. 366 
bis 369, 1900. 
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ziemlich allgemein dem hypothetischen Koronium zugeschrieben, welches 
wegen der groBen Héhen, in denen es allein von allen Elementen auf 
der Sonne iibrig zu bleiben scheint, fiir ganz auBerordentlich leicht 
gehalten wird. 

Uber die Herkunft der festen oder fitissigen Teilchen in der Korona 
sind zwei verschiedene Ansichten méglich, entweder sie entstammen 
der Sonne und sind Kondensationsprodukte grofer gasformiger Hrup- 
tionen oder sie sind meteorischen Ursprungs und entstammen den 
meteorischen Massen, die sich im Weltraume finden. Die letztere An- 
sicht, die auch Young schon 1871 ausgesprochen hat, ist die vor- 
herrschende. 

Wie sollen sich aber feste oder fliissige Teilchen in dieser so 
auBerordentlich diinnen Gasatmosphire schwebend erhalten unter dem 
EinfluB der gewaltigen Gravitation der Sonnenmassen, bei der als ver- 
schwindend klein anzunehmenden Reibung? Fast alle Forscher, die 
sich diese Frage vorgelegt haben, sind zu der gleichen Ansicht ge- 
kommen: es mu eine Repulsivkraft von der Sonne ausgehen, die der 
Attraktion das Gleichgewicht hilt. Hine solche Repulsivkraft wird 
auch in der Hinwirkung der Sonne auf die Kometen sichtbar, deren 
Schweife deutlich von der Sonne abgestoSen zu werden scheinen. 
Uberhaupt besteht zwischen den Erscheinungen der Kometen und der 
Sonnenkorona eine entschiedene Ahnlichkeit, die schon lange die Auf- 
merksamkeit auf sich gezogen hat. So faBt schon 1871 Norton’) die 
Sonnenatmosphire als ein Analogon zu den Kometen auf, deren Kopf 
aus selbstleuchtenden Gasen, deren Schweif aus reflektierenden Wolken 
bestehe. Diesem Kometenstaube ist die Sonnenatmosphire ahnlich. 
Als einfachste Annahme iiber die Natur der Repulsivkraft erscheint ihm 
foleende: 

Die Repulsion der Sonne besteht in einer Serie von Impulsen, die 
sich durch den Ather in Wellenform fortpflanzen und auf Atome ver- 
schiedener GréBe mit verschiedener Intensitiit wirken. Je kleiner das 
Atom ist, desto gréBer muff die Repulsion im Verhiltnis zur Gravi- 
tation sein, beide Krifte stehen bei gleicher Dichte der Atome im 
Verhiltnis der Oberfliiche zum Volumen. Die Differenz zwischen beiden 
Kraften ist maBgebend fiir die Gesamtkraft, daher mu jedes Gas auf 
der Sonne eine bestimmte Gleichgewichtslage haben. Die Ursache der 
Repulsivkraft ist wahrscheinlich die Sonnenstrahlung selbst, eine Ver- 
mutung, die fiir die Kometen schon Kepler?)(1619) ausgesprochen hatte. 


1) W. A. Norton, Americ. Journ. of Science (8) 1, 395—407, 1871. 
2) J. Kepler, Principia mathematica I, 3, Trop. 41. 
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In der Tat zeigen die Kometen auch in ihrem Spektrum eine 
orobe Ahnlichkeit mit der Korona. Auch sie besitzen ein kontinuier- 
liches Spektrum, das wahrscheinlich ebenso wie das Koronaspektrum 
zweifachen Ursprungs ist, indem es zum Teil von reflektiertem Sonnen- 
licht, zam Teil von einer Higenstrahlung herriihrt, und auferdem ein 
Spektrum gliihender Gase, das aber im allgemeinen kein Linienspek- 
trum ist, sondern ein Bandenspektrum, und wahrscheinlich einem Ge- 
misch von Kohlenwasserstoffen und Kohlenoxyd angehért. Daneben 
hat man aber auch in einigen besonders hellen Kometen ein Linien- 
spektrum wahrnehmen kénnen, bestehend aus der Natriumlinie und 
einigen anderen Linien, die dem Hisenspektrum angehéren. Derjenige 
Teil des Kometen, der eine auffallende Ahnlichkeit mit der Korona 
besitzt, ist der Schweif. Man nimmt an, dafi er aus festen oder még- 
hcherweise auch fliissigen Teilchen und aus Gasen besteht, die von 
dem Kern des Kometen unter Einwirkung der durch die Sonnen- 
strahlen bei seiner Sonnennihe hervorgebrachten Erhitzung aus- 
gestoBen werden. Infolge der Repulsivkraft der Sonne fliehen diese 
Eruptionsprodukte mit groBer Geschwindigkeit in der von der Sonne 
abgewandten Richtung zuriick, der Schweif zieht daher hinter dem 
Kopf des Kometen her, wie die Rauchsiule hinter einer Lokomotive, 
indem er sich immerwahrend aus den von dem Kern ausgestoBenen 
Massen neu bildet. 

Haufig ist es schon beobachtet worden, da ein Komet einem der 
Planeten sehr nahe gekommen ist, aber nirgends hat man eine stdérende 
Wirkung auf die Bewegung eines Planeten oder seiner Monde wahr- 
nehmen kénnen. Daher miissen wir schlieBen, daB die Masse der Ko- 
meten sehr gering, die Dichtigkeit des Schweifes also verschwindend 
klein ist. Schon mehrfach hat sich das wunderbare Schauspiel er- 
eignet, daB ein Komet sich vor den Augen der Beobachter in mehrere 
Teile gespalten hat, die selbstaindig ihre Bahn fortsetzten, und es kann 
keinem Zweifel unterliegen, daB der beriihmte Bielasche Komet, dessen 
Teilung im Januar 1846 beobachtet wurde, und der im Jahre 1852 in 
zwei Bruchstiicken wiedererschien, sich nachher noch weiter aufgelést 
hat, so daB er seitdem nicht mehr gesehen wurde, obwohl er nach 
seiner Umlaufszeit in ungefahr 6°/, Jahren hatte wiederkommen miissen. 
Aber er ist doch nicht spurlos verschwunden, denn es ist mit einer an 
GewiSheit grenzenden Wahrscheinlichkeit anzunehmen, da die grofen 
Sternschnuppenfalle vom 27. November 1872, 27. November 1885 und 
23. November 1892 dadurch entstanden sind, daf die Hrde auf ihrer 
Bahn durch die Reste dieses Kometen hindurchgegangen ist. So kén- 


nen mit gréBter Wahrscheinlichheit auch eine Anzahl anderer Stern- 
Pringsheim, Physik der Sonne. 21 
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schnuppenfalle auf die Reste von Kometen zuriickgefiihrt werden, eine 
glinzende Bestiitigung fiir die Ansicht, daB die Kometen diskrete 
materielle Teilechen enthalten, die nach der Auflésung des Kometen als 
Meteorschwirme den Weltraum durcheilen kénnen. 

Wenn man die Meteorschwirme, aus denen die Sternschnuppen 
herabfallen, als Teile von Kometenschweifen betrachtet, so kann man 
sich durch eine Uberschlagsrechnung einen Begriff von der Dichtig- 
keit der Massenverteilung in den Schweifen der Kometen machen. So 
faBt Scheiner einen groBen Sternschnuppenfall ins Auge, der durch 
das Hindurchwandern der Erde durch einen Kometenschweif erzeugt 
wird. Unter der Annahme, dai an der sichtbaren Himmelskugel durch- 
schnittlich eine Sternschnuppe in der Sekunde zu sehen ist, ergibt die 
Berechnung, daB der Kometenschweif ein materielles Teilchen auf 
24000000 bis 144000000 Kubikmeter enthalt. Wenn diese Rechnung 
auch nur als sehr summarisch angesehen werden kann, so zeigt sie doch, 
daB die Dichtigkeit der Materie in den Kometenschweifen als praktisch 
verschwindend klein betrachtet werden muf. 

Uber die Natur der Repulsivkraft, die von der Sonne ausgeht, hat 
schon Olbers die Vermutung ausgesprochen, da es sich um eine elek- 
trische AbstoBung handelt. Diese Theorie ist von Bessel und Zéllner 
weiter ausgefiihrt worden und Bredichin hat unter der mit dieser 
Hypothese iibereinstimmenden Annahme, dai die Repulsivkraft umge- 
kehrt proportional dem Quadrate der Entfernung ist, eine Theorie 
durchgefiihrt, die allen beobachteten Hrscheinungen der Kometen- 
schweife gerecht wird. Nach Zéllner muf die elektrische Abstobung 
auf Gasmolekiile umgekehrt proportional dem Molekulargewicht sein, 
und da sich sowohl diese AbstoBung wie die Anziehung durch die 
Gravitation umgekehrt verhalt wie das Quadrat der Entfernung, so 
folgt auch die Resultante beider Krifte dem gleichen Gesetz, und es 
besteht fiir jedes Gas ein bestimmtes Verhiltnis zwischen der GréBe 
der Attraktion und der elektrischen AbstoBung. Nun hat Bredichin 
gefunden, daB sich die Kometenschweife nach allen verschiedenartigen, 
bei ihnen beobachteten Erscheinungen in drei Typen teilen lassen: 


Typus I, bei dem die Repulsivkraft 18 mal so gro8 ist wie die Anziehung 
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Danach nimmt Bredichin an, da die Schweife des ersten Typus 
aus dem leichtesten Stoffe, also Wasserstoff, die des zweiten aus 
schwereren Stoffen, wie etwa Kohlenwasserstoffe, Kohlenoxyd, Natrium, 
die des dritten aus den schwersten, wie Hisen usw. bestehen. 


Elektrische Hypothese fiir die Repulsivkraft der Sonne. Boe 


Wenn die AbstoSung elektrischer Natur ist, wiirden also nach 
Bredichin die Gasmolektile es sein, die abgestoBen werden, und diese 
miiBten die suspendierten festen oder fliissigen Teilchen mit fortfiihren. 
Bei der sehr geringen Dichte, die den Gasen in dem Schweif allgemein 
zugesprochen wird, scheint diese letztere Annahme schwierig zu sein. 
Wenn aber die suspendierten Teilchen gesondert eine elektrische Ab- 
stoBung erleiden wiirden, so wiirde sich bald eine Trennung zwischen 
den gasférmigen und den festen Teilchen einstellen miissen, was der 
Beobachtung widerspricht. 

Auch von der Korona hat man vielfach angenommen, daf die festen 
oder fliissigen in ihr enthaltenen Teilchen durch die elektrische Ab- 
stoBung der Sonne in der Schwebe gehalten werden, daf diejenigen, 
bei denen die Anziehung die AbstoBung iiberwiegt, in den Sonnen- 
korper fallen, diejenigen, bei denen das Umgekehrte der Fall ist, in 
den Weltraum hinausgeschleudert werden. Diese Anschauung hat be- 
sonders auch Newcomb ausgesprochen, der den Ursprung der in der 
Korona enthaltenen Teilchen auf Schwarme kleiner Meteore zuriick- 
fiihrte. 

Schon Zéllner’) hat eine Theorie aufgestellt, um die elektrische 
Ladung der Sonne zu erkliren. Er nimmt, wie schon vor ihm Respighi 
und Tacchini, an, daB bei den groBen Eruptionen, thnlich wie bei den 
vulkanischen Ausbriichen auf der Erde, elektrische Kriafte auftreten, die 
ausgeschleuderten Teilchen nehmen die eine, nach Z6llner wahrschein- 
lich die positive Elektrizitaét an, die zuriickbleibende Masse die andere 
Art der Elektrizitat. Nun koénnte freilich die Sonne nach aufen auf 
die Kometen keine elektrische Kraft ausiiben, wenn beide Elektrizitaten 
zwar von elnander getrennt wiirden, aber auf der Sonne verblieben. 
Aber ein Teil der ausgestoBenen, elektrisch geladenen Massen, deren 
Geschwindigkeit geniigend grof ist, soll der Sonne ganz enteilen und 
in den Weltraum hinauswandern, so daf die Sonne einen Uberschub 
wahrscheinlich an negativer Ladung behialt. Fiir die Kometentheorie 
wiirde diese Erklirung ausreichen, wenn man annimmt, daf die Kometen 
eine negative Ladung besitzen, nicht aber fiir die Theorie der Korona. 
Denn nach Zollner wiirden ja die Ladungen des Sonnenkérpers und 
der in die Korona hinausgeschleuderten Massen entgegengesetztes Vor- 
zeichen haben und sich daher nicht abstoBen, sondern anziehen miissen. 

Von solchen Schwierigkeiten frei ist eine andere Theorie, welche 
die abstoBende Kraft der Sonne auf den zuerst von Maxwell theoretisch 
hergeleiteten Strahlungsdruck zuriickfiihrt. Maxwell”) hat aus seiner 


1) F. Z6llner, Uber die Natur der Kometen, Leipzig 1872. 


2) Cl. Maxwell, Treatise on electr. and magnet. Art. 792, 1873. 
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elektromagnetischen Theorie des Lichtes die Folgerung gezogen, daB 
Lichtstrahlen und ebenso die ihnen gleichartigen ultraroten und ultra- 
violetten Strahlen, die auf eine absorbierende oder reflektierende F'lache 
auffallen, auf diese Fliche einen Druck austiben. Haben wir ein Biindel 
paralleler Strahlen, die auf eine dazu senkrechte Flaiche von 1 Quadrat- 
zentimeter GréBe auffallen, so ist der Druck auf die Flache, falls 
diese ,absolut schwarz“ ist, d.h. alle einfallende Strahlung vollkommen 
absorbiert, zahlenmiBig gleich der in einem Kubikzentimeter des durch- 
strahlten Raumes enthaltenen Strahlungsenergie oder, anders ausge- 
driickt, gleich der Hnergiemenge, welche die Strahlung der Flache in 
derjenigen Zeit zufiihrt, in der das Licht einen Weg von einem Zenti- 
meter zuriicklegt. Ist die Fliche ein vollkommener Spiegel, absorbiert 
sie also nichts und reflektiert die gesamte Strahlung, so ist der Druck 
doppelt so groB. Maxwell ist zu dieser Folgerung aus seiner Anschauung 
gekommen, daf die Strahlung eine elektromagnetische Wellenbewegung 
in einem elektrischen Nichtleiter, einem Dielektrikum, darstellt und 
daB unter der Wirkung der elektromagnetischen Krifte ein solches 
Dielektrikum in Spannung versetzt wird, indem die senkrecht zu den 
elektrischen Kraftlinien liegenden Flachen einen Zug, die den Kraft- 
linien parallelen einen Druck erleiden. 

Aber die Herleitung des Strahlungsdrucks ist nicht an diese spe- 
ziellen Vorstellungen gekniipft, man kann ihn ebensogut aus der alteren 
Undulationstheorie foleern, und Bartoli’) und nach ihm Boltzmann”) 
haben ihn ohne jede spezielle Hypothese iiber die Natur des Strahlungs- 
vorgangs rein thermodynamisch abgeleitet. Endlich hat Lord Rayleigh*) 
theoretisch gezeigt, daB ein soleher Druck bei jeder Wellenbewegung 
auftreten muB, so auch bei der Schallbewegung, bei welcher ihn schon 
1876 Dvo#dk*) experimentell gefunden und Mach aus theoretischen 
Griinden vermutet hatte. 

Ich hatte schon erwahnt, daB Kepler eine solche AbstoBungskraft 
der Sonnenstrahlen auf Grund der Kometenbeobachtungen angenommen 
hatte und Longomontanus (1622) hatte sie, da sie mit der damals 
herrschenden Emanationstheorie des Lichts im Hinklang stand, eifrig 
vertreten. Sodann hat Huler®) versucht, eine solehe Kraft auf Grund 
der Undulationstheorie, die aber damals das Licht noch als eine longi- 


1) A. Bartoli, Sopra i movimenti prodotti dalla luce e dal calore. Le Monnier, 
1876; Nuovo Cim. (3) 15, 193, 1884: Repert. d. Phys. 21, 198, 1885. 

2) L. Boltzmann, Wied. Ann. 22, 31—39, 1884. 

3) Lord Rayleigh, Phil. Mag. (6) 3, 338—346, 1902. 

4) V. Dvorak, Pogg. Ann. 157, 42-73, 1876. 

5) L. Euler, Histoire de Vacad. roy. de Berlin 2, p. 121, 1746. 
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tudinale Schwingungsbewegung des Athers ansah, theoretisch abzuleiten, 
und in ilterer und neuerer Zeit sind viele erfolelose Versuche zum experi- 
mentellen Nachweis dieser Druckkraft angestellt worden. So 1754 von 
de Mairan') im Verein mit du Fay und 1825 von Fresnel.?) Hine 
eingehende Untersuchung ihnlicher Erscheinungen fiihrte Crookes*) 
1874 auf die Entdeckung der Radiometerwirkungen. Auch die Ver- 
suche von Zéllner*) (1877) und Bartoli?) (1884) blieben ohne posi- 
tives Resultat. 

Als die erste experimentelle Bestiitigung des Maxwellschen Strah- 
lungsdruckes mu8 man die Messungen von Lummer und Pringsheim®) 
tiber die Strahlung des schwarzen Ké6rpers betrachten. Denn auf 
Grund wohlfundierter, theoretisch und experimentell bewihrter thermo- 
dynamischer Methoden hatte Boltzmann") gezeigt, daB sich fiir einen 
schwarzen Kérper aus dem Maxwellschen Werte des Strahlungsdrucks 
und dem zweiten Hauptsatz der Thermodynamik unmittelbar das Stefan- 
sche Strahlungsgesetz ergibt, welches aussagt, da die Gesamtstrahlung 
eines schwarzen Kérpers proportional der vierten Potenz der absoluten 
Temperatur ist. Gleichzeitig wies er nach, daf auch umgekehrt aus 
dem zweiten Hauptsatz und dem Stefanschen Gesetz der Maxwellsche 
Ausdruck fiir den Strahlungsdruck sich herleiten lift. Lummer und 
Pringsheim fanden nun experimentell, dafB das Stefansche Gesetz fiir 
den schwarzen Koérper mit aller erreichbaren Genauigkeit giiltig ist und 
so ist der Riickschlu8 auf das Vorhandensein des Strahlungsdrucks in 
der von Maxwell angegebenen Gréfe unmittelbar gegeben. 

Die GréBe dieses Druckes ist ganz auSerordentlich gering, die 
Sonnenstrahlung iibt auf ein Quadratmeter einer schwarzen Fliche auf 
der Erdoberfliche eimen Druck von nur 0,5 Milligramm aus.  Trotz- 
dem ist es der Kunst der Experimentatoren gelungen, diese so mini- 
male DruckgréBe direkt nachzuweisen. Diese Aufgabe wurde von 
Lebedew®) und kurz darauf von Nichols und Hull®) gelést. Die 


1) De Mairan, Traité physique et historique de l’Aurore Boréale (Seconde 
Edition), p. 371, Paris 1754. 

2) A. Fresnel, Ann. de chim. et de phys. (2) 29, 57 und 107, 1825. 

3) W. Crookes, Phil. Mag. (4) 48, 65—70 und 373—388, 1874. 

4) F. Zéllner, Pogg. Ann. 160, 154—169 und 296—317, 1877. 
5) AL Bartoli, le, p, 205. 
6) O. Lummer u. E. Pringsheim, Wied. Ann. 68, 395—410, 1897; Ann. d. 
Phys. 3, 159—160, 1900. 
7) L. Boltzmann, Wied, Ann. 22, 291—294, 1884. 
8) P. Lebedew, Rapp. prés. au congrés de phys. 2, 133—140, Paris 1900; 
Ann. d. Phys. 6, 483-458, 1901. 
9) E. F. Nichols und G. F. Hull, Phys. Rev. 18, 307, 1901. 
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Strahlung fiel auf auerordentlich leichte und leicht drehbar aufgehaingte 
Flachen, die sich in dem besten erreichbaren Vakuum befanden; die 
durch den Strahlungsdruck hervorgebrachte Ablenkung der bestrahlten 
Flichen wurde gemessen und die hierzu nétige Kraft bestimmt. Trotz 
der ungeheuren Schwierigkeit dieser Versuche, bei denen als unver- 
meidliche Fehlerquelle die von Crookes entdeckte Radiometerwirkung 
mitspielt, ist auf diesem direkten Wege das Vorhandensein des Ather- 
drucks unzweifelhaft nachgewiesen und seine GréBenordnung in Uber- 
einstimmung mit dem Maxwellschen theoretischen Werte festgestellt 
worden, genauer jedoch und wohl auch sicherer bleibt immer noch der 
Nachweis aus dem Stefanschen Gesetz.') 

Eine so kleine Kraft wie der Strahlungsdruck kann nur unter un- 
gewohnlichen Umstiinden eine bemerkbare Wirkung ausiiben, und woyon 
diese Umstiinde abhiangen, ist bei dem Strahlungsdruck oder, wie er auch 
oft genannt wird, dem Atherdruck, leicht zu sehen. Die Kraft wirkt auf 
die Oberfliiche des getroffenen Kérpers; um zur Wirkung zu gelangen, muB 
sie die ganze Masse des Kérpers in Bewegung setzen oder ihre Bewegung 
verindern. Daher wird die Wirkung desto gréBer sein, je gréBer die 
Oberfliche des bestrahlten K6rpers im Verhiiltnis zu seiner Masse ist. 

Der erste, der auf Grund der Maxwellschen Herleitung die quan- 
titativen Wirkungen des Atherdruckes diskutierte und zu dem Resultat 
kam, dai sie fiir die Hrklarung der Kometenbewegungen ausreichend 
sein kénnten, war Lebedew.’) Jedoch blieben diese Uberlegungen 
ziemlich unbeachtet, bis Arrhenius*) den gleichen Gedanken eingehender 
verfolete und die Atherdrucktheorie zuerst auf das Nordlicht und die 
Kometen, sodann auf die Sonnenkorona und verschiedene andere kos- 
mische Hrscheinungen anwandte. Diese Betrachtungen werden zum 
Teil erginzt und mathematisch vertieft von Schwarzschild.*) Der 
Atherdruck ist fiir groBe Entfernungen von der Sonne, ebenso wie die 
Gravitation, umgekehrt proportional dem Quadrate der Entfernung. 
Fiir vollkommen absorbierende Trépfchen vom spezifischen Gewicht des 
Wassers berechnete Arrhenius, da sich die Anziehung der Gravitation 
und die AbstoBung des Atherdrucks das Gleichgewicht halten wiirden 
bei einem Tropfendurchmesser von 1,5 uw, bei dem spezifischen Gewicht 5 
wiirde der Durchmesser 0,3 w betragen miissen. Nach Schwarzschild 


1) Vgl. M. Thiesen, Verhdl. d. D. Phys. Ges. 8, 177, 1901. 

2) P. Lebedew, Wied. Ann. 45, 292—297, 1892. 

3) Sv. Arrhenius, Ovfersigt af kon. Vetens. Akad. Férhandl. 57, 545—580, 
1900; Phys. Ztschr. 2, 81—87 und 97—105, 1900. 
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wichst das Verhiiltnis zwischen Atherdruck und Sonnenanziehung mit 
Abnahme des Tropfendurchmessers bis zu einem Maximum, welches bei 
monochromatischer Strahlung erreicht wird, wenn der Durchmesser gleich 
der Wellenliinge ist. Hier wiirde es fiir vollkommen reflektierende 
Tropfen mit dem spezifischen Gewicht 1 den Wert 18 erreichen, falls 
die gesamte Sonnenstrahlung aus Wellen von der Wellenlinge 0,6 wu 
bestehen wiirde. Sinkt der Durchmesser weiter, so nimmt das Verhilt- 
nis infolge der Beugung des Lichtes rapide ab. Ist der Durchmesser 
gleich dem dritten Teil der Wellenliinge, so ist das Verhiltnis eins, 
d. h. Anziehung und Abstoung halten sich wieder das Gleichgewicht. 
Bei noch kleineren Trépfehen tiberwiegt wieder die Anziehung. Bei 
Kérperchen von der Gréfe der Molekiile wiirde also der Atherdruck 
keime bemerkbare Rolle mehr spielen. Durch eine neue Arbeit von 
Debye’), der die Rechnung fiir Kugeln von beliebigem Material durch- 
fiihrt, werden die Schwarzschildschen Resultate nur unwesentlich 
modifiziert. 

In dem Atherdruck haben wir also eine wohl definierte und be- 
kannte physikalische Kraft, die alle Higenschaften der zur Hrklirung 
der Kometenerscheinungen angenommenen Repulsivkraft besitzt und 
die ebenso imstande ist, zu erkliren, warum die festen oder fliissigen Teil- 
chen in der Korona sich schwebend erhalten. Dab diese Kraft auf solche 
Teilchen wirken muf, ist sicher, ebenso da sie fiir den beobachteten 
Effekt ausreicht, falls die Teilchen geeignete Gréfe haben. Wenn wir 
also als méglich annehmen, daf Teilchen sehr verschiedener GréBe bei 
den Eruptionen in der Korona entstehen, so werden die schwersten bzw. 
gréBten Teilchen und ebenso die allerkleinsten auf die innere Sonne 
niedersinken, diejenigen, fiir welche der Atherdruck die Gravitation 
iibersteigt, werden in den Raum hinausgetrieben, die aber, bei denen 
Schwere und Strahlungsdruck sich das Gleichgewicht halten, wiirden in 
der Korona schwebend bleiben. 

Nehmen wir an, da die festen Teilchen der Korona von kos- 
mischem Staube herriihren, so wiirden allerdings keine Partikeln der- 
jenigen Art, die in der Korona freischwebt, aus dem Weltraum auf die 
Sonne gelangen kénnen, wenn die Teilchen des kosmischen Staubes absolut 
unveranderlich wiiren. Denn da Atherdruck und Gravitation nach dem- 
selben Gesetz von der Entfernung abhingen, so wiirden diese Teilchen, 
wenn sie in der Korona im Gleichgewicht sind, auch im Weltraum 
im Gleichgewichte sein. Aber wenn sich Staubteilchen der Sonne 
nahern, so werden sie durch die grofe Hitze sicher verandert werden, 


1) P. Debye, Miinchener Dissertation 1908; Ann. d. Phys. 30, 57—136, 1909. 


328 Zehnte Vorlesung. 


wie wir das auch bei den Kometen sehen, deren Schweif sich erst 
unter Wirkune der Sonnenglut bildet. AuBerdem gilt das Entfernungs- 
gesetz bei dem Strahlungsdruck aber auch nur fiir Entfernungen, die 
eroB sind gegen den Radius der Sonne, eine Bedingung, die fiir die 
in die Korona eindringenden Teilchen ihre Giiltigkeit verlert. Wir 
sehen also, daf auf Grund der Atherdrucktheorie beide Hypothesen 
gestattet sind, wir kénnen die festen oder fliissigen Teilchen der Korona 
ebensogut als Produkte der Sonne ansehen, wie als kosmischen Staub. 

Uber die Entstehung von fliissigen oder festen Teilchen in der 
Korona selbst hat Arrhenius eine spezielle Vorstellung durchgefiihrt, 
die sich an seine Theorie der Kometen anlehnt. In den Kometen sind, 
wie die Spektralerscheinungen lehren, Kohlenwasserstoffe vorhanden. 
Diese werden, wenn der noch schweitlose Komet sich der Sonne nihert, 
durch die Hrhitzung infolge der Bestrahlung aus den festen Bestand- 
teilen, die den Kometenkopf bilden, ausgetrieben. Infolge der ultra- 
violetten Strahlen, die in der Sonnenstrahlung enthalten sind, werden 
diese Gase ionisiert, ebenso wie nach Schuster eine lonisierung der 
héchsten Schichten der Erdatmosphire durch das Sonnenlicht anzu- 
nehmen ist (vgl. 8. 81). Nun hat Wilson wenigstens fiir Wasser- 
dampf gezeigt, dafi Gasionen die Higenschaft haben, andere Gasteilchen 
an sich heranzuziehen und zu kondensieren, und dies geschieht viel 
leichter an negativen Ionen als an positiv geladenen.') Daher werden 
in den von dem Kometenkopf ausgestoBenen Gasen, die den Kopf des 
Kometen als sogenannte Hiille oder Koma umgeben, kleine, vorwiegend 
negativ geladene Trépfchen der leicht kondensierbaren Kohlenwasser- 
stoffe entstehen, und wenn diese eine geeignete GréBe ‘erreicht haben, 
so werden sie infolge des Strahlungsdrucks mit grofer Geschwindigkeit 
von der Sonne fortgetrieben werden und so den Schweif des Kometen 
bilden. 

Hinen thnlchen Vorgang setzt Arrhenius auch in der iuBeren 
Sonnenatmosphire voraus, obwohl allerdings sehr zweifelhaft ist, ob 
sich hier solche kondensierbare Diimpfe befinden. Wenn wir aber diese 
sehr gewagte Annahme machen, so wiirde fiir die in der Korona ver- 
muteten festen oder fitissigen Teilchen eine Entstehungsméglichkeit in 
der Sonne selbst gegeben sein. 

Aber noch eine zweite Ursache fiir die Ionisierung der in der 
Sonnenatmosphiire vorhandenen Gase und ihre Kondensation kann auf 
der Sonne méglicherweise wirksam sein. Ebenso wie wir wissen, dab 
in der Erdatmosphire gewaltige elektrische Spannungen auftreten, die 
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sich in den Gewittern entladen, kénnen wir dies und zwar in erheblich 
verstirktem Mafe auch fiir die Sonnenatmosphiire annehmen. Und 
gerade wo die Sonnenatmosphire groke, durch die Sonnenflecken und 
Protuberanzen gekennzeichnete St6rungen und Beweeungen aufweist, 
wird der Hauptsitz der elektrischen Krifte zu vermuten sein. Dort 
konnen also Stellen mit starker negativer elektrischer Ladung vorhanden 
sein, sogenannte Kathoden. Wir wissen nun, dai die Kathoden das 
Ausgangszentrum nahezu senkrecht abgeschleuderter Teilchen negativer 
Elektrizitit bilden, die als sogenannte Kathodenstrahlen mit grofer, von 
dem elektrischen Potentialgefaille abhiingiger Geschwindigkeit im all- 
gemeinen geradlinig forteilen. Diese Kathodenstrahlen besitzen, ebenso 
wie ultraviolettes Licht, die Fahigkeit, Gase zu ionisieren, und so kénnten 
die von den Flecken und Protuberanzen méglicherweise ausgehenden 
Kathodenstrahlen dieselbe Rolle in der Sonnenatmosphire spielen, die 
wir vorhin der ultravioletten Strahlung zugeschrieben haben. 

Kin Teil der Kondensationsprodukte wird durch den Strahlungs- 
druck in den Weltraum hinausgeschleudert werden, von diesen aber 
fallen viele wieder auf die Sonne zuriick, nachdem sie durch weiteres 
Fortschreiten der Kondensation oder durch Zusammenstife mit anderen 
Teilchen gréBer geworden sind, und diese Partikeln bilden den Haupt- 
bestandteil der in der Sonnenkorona schwebenden Teilchen. Die in den 
Weltraum hinausgestofenen Teilchen aber bilden Meteore, aus denen 
wiederum Kometen entstehen kénnen, oder sie gelangen auf andere 
Himmelskérper, kosmische Nebel, Fixsterne oder auch Planeten. Die- 
jenigen von diesen Sonnenstiubchen, die auf-die Erde gelangen, werden 
zunichst die lonisierung der fiuberen Luftschichten vermehren und hier 
haben wir also einen Vorgang, der vielleicht geeignet ist, die von 
Schuster als méglich angenommene [onisierunge der Hrdatmosphire 
durch yon der Sonne stammende Ionen hervorzubringen. Wenn wir 
als Ursache dieser Ionenbildung die von Sonnenflecken ausgehenden 
Kathodenstrahlen betrachten, so wiirde sich dadurch nicht nur die 
Einwirkung der Sonnenfleckenperiode auf die erdmagnetische Variation, 
sondern auch der Hinflu$ einzelner, besonders starker, durch die Mitte 
der Sonnenscheibe hindurchwandernder Sonnenflecken auf die erdmagne- 
tischen Stiirme erkliren. Wenn wir mit Evershed kiihn genug sind, 
aus den Maunderschen Angaben tiber die Zeitdauer der erdmagnetischen 
Stiirme und den Zeitpunkt der Kulmination der Sonnenflecken auf die 
Gesetze der Fortpflanzung dieser Wirkung zu schlieBen, so kommen wir, 
wie wir schon in der dritten Vorlesung erwaihnt haben, zu dem aller- 
dings noch sehr hypothetischen Resultat, da8 die wirksamen Strémungen 
von den Sonnenflecken in einem Streuungswinkel bis zu 34° gegen 
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die Richtung des Sonnenradius ausgehen und daQ sie eine mittlere 
Fortpflanzungsgeschwindigkeit yon etwa 1600 oder nach der Berech- 
nung Riceds von 1000 Kilometern pro Sekunde haben miissen. Dab 
diese Folgerungen sich mit der nicht weniger kiihnen Theorie von 
Arrhenius leicht in Einklang bringen lassen, darf uns nicht Wunder 
nehmen, denn in den Annahmen iiber die Dichte, die Absorptions- und 
Reflexionseigenschaften und die Grofe der geladenen Tropfen haben wir 
bei der vélligen Unkenntnis all dieser Higenschaften einen so weiten 
Spielraum, daB wir ohne Schwierigkeit eben so gut die von Hvershed 
oder Ricco berechneten wie irgend welche beliebige andere Geschwin- 
digkeiten herleiten kénnen. 

In seinen ersten Darstellungen dieser Theorie nahm Arrhenius an, 
daB die gréBeren, auf die Sonne zuriickfallenden, negativ geladenen 
Tropfen dieser eine negative Ladung erteilen, wihrend die ‘iubersten 
Schichten der Sonnenatmosphire stark positiv geladen sein sollten, 
spater aber ist er zu der konsequenten Anschauung gelangt, da durch 
Abschleudern der in der Mehrzahl negativ geladenen Teilchen die Sonne 
eine positive Ladung erhilt. Dann kommt zu der Gravitation und 
dem Strahlungsdruck noch eine anziehende elektrische Kraft hinzu. 
Da diese aber ebenfalls nach dem Gesetz des reziproken Quadrats der 
Entfernung wirkt, so kann sie die Hrscheinungen nur quantitativ 
andern. Freilich, wenn der beschriebene Vorgang immer weiter so fort- 
gehen wiirde, so wiirde die positive Ladung der Sonne schon liingst einen 
solchen Wert angenommen haben miissen, daf die elektrische Kraft 
die AbstoBung durch den. Atherdruck weit tiberwiegen und die nega- 
tiven Teilchen auf der Sonne festhalten wiirde. 

Aber durch ihre positive Ladung iibt die Sonne eine ungeheure 


. 


Anziehungskraft auf alle diejenigen negativ elektrischen Teilchen aus, 
fiir welche der Strahlungsdruck eine untergeordnete Rolle spielt. Da sich 
alle anderen Fixsterne ahnlich verhalten werden wie die Sonne, so geht 
auch von ihnen fortwahrend ein Strom negativ geladener Strahlen aus, 
der zum Teil zu dem ihn erzeugenden Stern zuriickkehrt, zum Teil in 
den Weltraum hinausflutet, und die positiv geladene Sonne wird die 
negative Hlektrizitit solcher von ihr selbst oder von anderen Fixsternen 
stammenden Teilchen an sich heranziehen. Hier ruft Arrhenius noch 
die entladende Wirkung der ultravioletten Strahlen zu Hilfe. Durch sie 
sollen die negativ geladenen Teilchen entladen und die nun frei im Welt- 
raum herumfliegenden Elektronen durch die positiv geladene Sonne an- 
gezogen werden. Arrhenius berechnete die positive Ladung, die die 
Sonne besitzen diirfte, ohne durch die elektrische Anziehung den Licht- 
druck auf alle negativen Trépfchen aufzuheben. Wenn die Ladung der 
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Sonne auch nur den zehnten Teil dieses Grenzwertes betrigt und wenn 
sich die Hlektronen mit einer Geschwindigkeit von 300 Kilometern in 
der Sekunde bewegten, wie bei Lenards Versuch der Hlektronenaus- 
stoBung durch ultraviolette Bestrahlung, so verméchte die Sonne ,,alle 
Hlektronen aufzusaugen, deren geradlinige Bahnen, sofern sie nicht von 
der Sonne gekriimmt wiiren, in einem Abstand von der Sonne ligen, 
der 125mal gréBer ist als der Abstand zwischen der Sonne und ihrem 
entferntesten Planeten, dem Neptun, und 3800 mal gréfer als der zwischen 
Sonne und Erde, aber nur ein Sechzigstel des Abstandes vom niichsten 
Fixstern. Die Sonne drainiert sozusagen ihre Umgebung in bezug auf 
negative Elektronen und diese Drainierung fiihrt der Sonne, wie man 
leicht beweisen kann, eine Elektrizititsmenge zu, die im direkten Ver- 
haltnis zur positiven Sonnenladung steht. Es ist also in elektrischer 
Beziehung sehr gut fiir das Gleichgewicht zwischen Hinnahme und 
Ausgabe der Sonne gesorgt.“*) 

Ohne die Arrheniusschen Hypothesen als bewiesen anzusehen und 
ohne seine Rechnungen zu priifen, kann man wohl zugestehen, dab 
plausible Griinde es verstindlich machen, dab die elektrische Ladung 
der Sonne nicht ins Ungemessene wachsen kann. Nach den entwickelten 
Anschauungen von Arrhenius mu auch ein Austausch von Materie 
zwischen den entfernten Weltkérpern eintreten, durch den im Laufe sehr 
langer Zeiten die Ungleichheit in der Zusammensetzung der Himmels- 
kérper, falls eine solche anfanglich bestanden haben sollte, allmihlich 
ausgeglichen werden wiirde. 

Nach dieser Theorie hitten wir uns die Bildung der Koronastrahlen 
so vorzustellen, daBi bei den groBen Eruptionen oder atmosphirischen 
Bewegungen, deren Sitz die Protuberanzen bilden, stellenweise sehr 
starke elektrische Ladungen und wohl auch Entladungen auftreten. 
Infolgedessen gehen ungeheuer kriftige Kathodenstrahlen in den Raum 
hinaus, ionisieren die Sonnenatmosphiire und rufen eine heftige Kon- 
densation hervor, die wir als Koronastrahlen beobachten. Diese stellen 
also nicht etwa Gebiete normaler Dichte der Koronamaterie dar, die 
besonders hell leuchten und deshalb weit in den Raum hinaus verfolet 
werden kénnen, sondern sie sind als weit in den Raum hinausreichende 
Gebiete verstirkter Kondensation aufzufassen, und zugleich als die Bahnen, 
in denen fortwihrend Materie in den Weltraum hinausbeférdert wird. 

Die hiufig etwas gekriimmte Form der Koronastrahlen, besonders 
der Polarstrahlen, erinnert einigermaBen an die Gestalt magnetischer 
Kraftlinien. Dies im Verein mit den Wirkungen der Sonne auf den 
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Erdmagnetismus hat auf den Gedanken gefiihrt, daB die Sonne ein 
Magnet von kolossaler GréSe und Intensitiit sei. Wenn es auch durch 
neuere Beobachtungen sehr wahrscheinlich geworden ist, dab auf der 
Sonne magnetische Krafte auftreten, so haben wir doch gar keinen 
Anhalt fiir die Auffassung, daB die Sonne als Ganzes wie ein riesiger 
Magnet wirkt. Jedenfalls ist es ganz ausgeschlossen, da die erdmagne- 
tischen EHinfltisse der Sonne sich quantitativ auf direkte magnetische 
Wirkungen zuriickfiihren lassen. 

Eine andere Theorie der Korona hat Ebert aufgestellt. Er faBt 
die Sonne als Hertzschen Oszillator auf, in welchem durch Stérungen 
des elektrischen Gleichgewichts elektromagnetische Schwingungen er- 
zeugt werden sollen. Nach den Dimensionen der Sonne miibte die 
Wellenlinge dieser Schwingungen 1 950000 Kilometer, ihre Schwingungs- 
dauer 61/, Sekunden betragen. Durch elektrische Schwingungen werden, 
wie wir wissen, verdiinnte Gase zum Leuchten gebracht, und das soll 
die Ursache des Lichtes der Korona sein. Ebert’) erregte in einem 
Metallzylinder, der sich in einem mit verdiinnten Gasen gefiillten Glas- 
gefiBe befand, elektrische Schwingungen und so gelang es ihm, Er- 
scheinungen hervorzurufen, die in vieler Beziehung Ahnlichkeit mit 
der Korona aufwiesen. Wenn das Gefaf mit Wasserstoff beschickt war, 
so zeigte sich ein kontinuierliches Spektrum, woraus die Méglichkeit 
gefoloert wird, das kontinuierliche Higenspektrum der Korona zu er- 
kléren. Das sind gewiB sehr hiibsche Experimente, ob aber auf der 
Sonne derartige Erscheinungen wirklich auftreten, dariiber kénnen wir 
nichts aussagen. : 

Hine rein mechanische Theorie der Korona hat Schiberle*) auf- 
gestellt. Hr nimmt an, daf bei den Sonneneruptionen, die besonders von 
der Fleckenzone ausgehen sollen, Materie mit grofer Geschwindigkeit 
im allgemeinen senkrecht zur Sonnenoberfliche ausgestoBen wird. Uber- 
steigt die Anfangsgeschwindigkeit etwa 600 Kilometer pro Sekunde, so 
wiirden die ausgeworfenen Massen, wenn die Reibung zu vernachlissigen 
ist, tiberhaupt der Anziehungssphire der Sonne entweichen und in den 
Weltraum hinausfliegen. Diese Stréme bilden die Sonnenkorona und 
ihre Strahlen. Durch die Sonnenrotation sollen diese Stréme gekriimmt 
werden, und wenn die Anfangsgeschwindigkeit kleiner ist als der er- 
waihnte Grenzwert, so mu jedes Teilchen eines Stroms eine Bahn durch- 
laufen, die die Gestalt einer langgestreckten Ellipse hat. Daher kehren 
diese Teilchen wieder zur Sonne zuriick. Gewisse charakteristische 
Formen der Koronastrahlen sucht Schiberle durch perspektivische 


1) H. Ebert, Verhdl. d. Ges. D. Naturf. u. Arzte. Liibeck 1895, 51—53. 
2) J. M. Schaberle, Monthl. Not. 50, 372—373, 1890. 
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Wirkungen zu erkliren, die verschieden sind, je nachdem die Erde sich 
auf ihrer Bahn oberhalb, unterhalb oder genau in der Ebene des 
Sonneniiquators befindet. Auch die Periodizitit der Flecken sucht 
Schiberle aus dieser Anschauung abzuleiten. Woher die Kriifte 
stammen, welche den Massenteilchen die von der Theorie geforderten 
groBen Geschwindigkeiten erteilen sollen, bleibt dabei dunkel. 

In naher Beziehung zur Korona steht wahrscheinlich ein Gebilde, 
das im unseren Breiten nur selten, in den Tropen aber regelmibig zu 
beobachten ist, das Zodiakallicht. Bei uns ist es nur in besonders 
klaren Nichten zu sehen, im Winter und Friihling abends nach der 
Dammerung am westlichen Himmel, im Sommer und Herbst dagegen 
‘yor Tagesanbruch am dstlichen Himmel, also immer in der Gegend, in 
welcher sich die Sonne unter dem Horizont befindet. Ls stellt sich 
als eme schwache, schrag aufsteigende, pyramidenformige Lichterschei- 
nung dar, durch die hindurch aber das Licht auch der schwichsten 
Sterne unvermindert hindurchstrahlt. In den Tropen ist das Zodiakallicht 
viel deutlicher, einmal wegen der dort vorherrschenden klaren Nichte, 
dann aber, weil es sich in tieferen Breiten viel hoher iiber den Horizont 
erhebt; Humboldt bezeichnet es als den bestandigen Schmuck der Tropen- 
nachte. Hinen Begriff von dieser Erscheinung moége die Fig. 184 geben. 

Es scheint, dai das Zodiakallicht sich um die Sonne als Mittel- 
punkt nach beiden Seiten in gleicher Weise ausbreitet als ein lang- 
gestrecktes, flaches, linsenformiges Gebilde, das nahe in der Ebene der 
Ekliptik legt. Daher hat es seinen Namen, Licht des Zodiakus oder 
Tierkreises. Nach neueren photographischen Helligkeitsbestimmungen 
von Wolf?) scheint sich das Zodiakallicht in der Ebene des Sonnen- 
aiquators, also etwas abweichend von der Ekliptik auszubreiten, jedoch 
ist dieses Resultat noch nicht ganz sichergestellt. Bei uns sieht man 
manchmal, in den Tropen gewohnlich, an der dem Zodiakallicht dia- 
metral entgegengesetzten Stelle des Himmels einen noch sehr viel 
schwiicheren Lichtschimmer, den Gegenschein. Auf dem Meere hat 
Bayldon’”) unter sehr giinstigen Bedingungen, ungestért von allem 
fremden Licht, das sonst die Atmosphire erhellt, das Zodiakallicht tiber 
den ganzen Himmel hin verfolgen kénnen, als ein Lichtband von etwa 
30° Breite, welches auch den Gegenschein umfasste. Die Mittellinie 
des Bandes war 4° gegen die Hkliptik geneigt. 

Das Spektrum des Zodiakallichts ist kontinuierlich und scheint aus 
diffus reflektiertem Sonnenlicht zu bestehen. Friiher glaubte man, daB 

1) M. Wolf, Sitzungsber. d. K. Bayer. Akad. d. Wiss. Math.-Phys. Kl. 30, 


197—207, 1900. 
2) F. J. Bayldon, Publ. Astron. Soc. Pacific 12, 13—24 und 184—190, 1900. 
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es auch eine helle Linie im Gelbgriin zeige, die helle Nordlichtlinie, 
aber nach den Untersuchungen von Wright') ist es zweifellos, da diese 
Linie nicht dem Zodiakallicht angehért. Sie ist nimlich haufig am 
Himmel sichtbar, ohne daf ein Nordlicht zu bemerken ist, und nur 
wenn sie auch an anderen Stellen des Himmels zu beobachten ist, er- 
scheint sie ebenfalls im Zodiakallicht. 

Es ist wohl zweifellos, daB das Zodiakallicht von sehr fein ver- 
teilter Materie in festem oder fliissigem Zustande herriihrt, daB es also 


Fig. 184. 


von derselben Natur ist wie das diffus reflektierte Licht der Korona. 
Welcher Art aber diese Materie ist, woher sie stammt, ob sie sich mit 
der Sonne dreht oder wie ein Ring meteorischer Massen planetenartig 
um die Sonne kreist, oder ob sie endlich der Erde und ihrer Atmosphire 
angehért, das sind noch offene Fragen. Die wahrscheinlichste Hypothese 
ist aber wohl die, daB das Zodiakallicht von einer Wolke kosmischen 
Staubes herriihrt, die in Gestalt einer flachen Scheibe in der Ebene 


1) A. W. Wright, Americ. Journ. of Science (3) 8, 39—46, 1874; Pogg. 
Ann. 154, 619—629, 1874. 
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des Sonneniiquators liegt und sich bis tiber die Erdbahn hinaus er- 
streckt. Der Gegenschein wiirde sich nach Seeliger’) ebenfalls aus dieser 
Annahme erkliren lassen. Die Verteilung der Materie in dieser Wolke 
ist so auBerordentlich fein, daB sie keine merkliche Verinderung in der 
Bewegung der Planeten und Kometen hervorzubringen vermag, aber 
doch die Sonnenstrahlen noch merklich reflektiert. Das stimmt tiber- 
ein mit den Anschauungen, zu denen wir in Bezug auf die Verteilung 
der Materie in den Kometenschweifen gelangt sind. Manche Forscher 
allerdings schreiben das Zodiakallicht einem die Erde umschwebenden 
Ringe zu, und Arrhenius fiihrt es in seinem Lehrbuch der kosmi- 
schen Physik auf eine durch den Strahlungsdruck der Sonne hervor- 
gebrachte AbstoBung elektrisch geladener Teilchen aus der Hrdatmo- 
sphare zuriick. Nach seinen Bemerkungen in ,Das Werden der Welten“ 
allerdings scheint er von dieser Ansicht zurtickgekommen zu sein.*) 
Schaberle sucht das Zodiakallicht und den Gegenschein in einfachen 
Zusammenhang mit den Koronastrahlen zu bringen. Hr setzt voraus, 
daB diese, im allgemeinen wegen ihrer grofen Feinheit unsichtbar, sich 
weit iiber die Erdbahn hinaus erstrecken. Wenn wir uns in einem 
Biindel solcher Strahlen befinden, so bleibt es uns ebenfalls unsichtbar, 
auBer an denjenigen Stellen des Himmels, wo sich die Strahlen nach 
den Regeln der Perspektive zusammendriingen, also erstens in Richtung 
auf die Sonne zu, das ist das Zodiakallicht, und sodann, erheblich 
schwicher in der entgegengesetzten Richtung, das ist der Gegenschein. 

Kehren wir noch einmal zur Korona zuriick. Schon in der sieben- 
ten Vorlesung hatten wir gesehen, daB die Materie in der Korona eine 
ganz auferordentlich geringe Dichte besitzen mu’, da Kometen ohne 
merkliche Verinderung der Bewegung durch sie hindurchwandern. So 
berechnete Moulton, da der Widerstand, den der Komet vom Jahre 
1881 bei seinem Durchgang durch die Korona in etwa 8’ Kntfernung 
vom Sonnenrande erfuhr, kleiner als 4/55), seimes Gewichts war und 
daB der Kern des Kometen mindestens 5000000mal dichter war als 
die Koronamaterie. Newcomb meinte, daB in der Korona vielleicht 
bloB 1 Staubkorn auf den Kubikkilometer kommt. Arrhenius hat unter 
der Annahme, daB die Teilchen der Korona gerade so gro8 sind, daf 
Schwere und Strahlungsdruck sich das Gleichgewicht halten, das Ge- 
samtgewicht der Korona auf etwa 12000000 Tonnen berechnet (eine 


Tonne = 1000 kg.). Das ist nicht mehr als das Gewicht von 400 


1) H. Seeliger, Sitzungsber. d. K. Bayer. Akad. d. Wiss. Math.-Phys. Kl. 31, 
265—292, 1901; 36, 595—632, 1906. 

2) Vgl. Sv. Arrhenius, Lehrbuch der kosmischen Physik, 8. 154, und Das 
Werden der Welten, 8. 131 ff. 
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unserer groBten Ozeandampfer, und nur ebenso viel wie die in einer 
Woche auf der Erde verbrauchte Kohlenmenge. 

Ebenso folgt, daB auch der Druck der in der Korona vorhandenen Gase 
ganz minimal ist. Je mehr wir aber in der Korona nach unten steigen und 
ganz allgemein, je mehr wir uns der Mitte der Sonne nihern, desto mehr 
wird der Druck und die Dichte in der Sonnenatmosphiire zunehmen. 

Das Gesetz, nach welchem diese Zunahme stattfindet, kennen wir 
nicht. Wenn wir aber die Sonne als Gasball betrachten und an- 
nehmen, daB8 ein bestimmter thermodynamisch méglicher Gleichgewichts- 
zustand auf ihr herrscht, so kénnen wir die unter diesen Annahmen 
geltende Druckverteilung theoretisch herleiten. Wir haben schon ge- 
sehen, daf wir eine ganze Anzahl verschiedener derartiger Gleichgewichts- 
zustinde als médglich ansehen miissen, ohne entscheiden zu kénnen, ob 
einer von ihnen in Wahrheit erfiillt ist, wir haben kurz das adiabatische, 
isothermische und das Strahlungsgleichgewicht besprochen und auch 
darauf hingewiesen, dai Emden noch eine ganze Reihe anderer Gleich- 
gewichtszustinde in Betracht gezogen hat, die sich alle unter dem 
Namen polytrope Zustiinde zusammenfassen lassen. Wenn wir aber 
irgend einen solchen Zustand betrachten, bei dem die allgemeinen Hr- 
scheinungen der Sonne einigermafen beriicksichtigt sind, immer kommen 
wir zu einer ganz auferordentlich schnellen Veranderung des Drucks 
und der Dichte und ebenso der Temperatur mit der Entfernung vom 
Mittelpunkte, wie wir das auch bei den friiher betrachteten Fallen gesehen 
haben. Dabei miissen wir immer wieder beriicksichtigen, dab wegen der 
grofen Entfernung der Erde von der Sonne Gebiete von mehreren hundert 
Kilometern Ausdehnung fiir die Beobachtung zu einem Punkte zusammen- 
schrumpfen, so daB wir an jeder Stelle, die wir beobachten, ein Gemisch 
von Hinzelerscheinungen sehen, die tatsiichlich unter sehr wesentlich ver- 
schiedenen Bedingungen des Drucks und der Temperatur stehen kénnen. 

Von besonderem Interesse sind die Zustiinde in der Chromosphire 
und ihrer tiefsten Schicht, die man gemeinhin als die umkehrende 
Schicht ansieht. Da die Chromosphire selbst eine Ausdehnung yon 
10” bis 15”, also 7000 bis 11000 Kilometern hat, so miissen in ihren 
verschiedenen Schichten sehr verschiedene Drucke herrschen, und auch 
in der umkehrenden Schicht, wenn diese, wie man nach dem Augen- 
schein bei Sonnenfinsternissen schlieBt, etwa 1000 Kilometer dick ist, 
wiirde nach den fiir die Darstellung der Erscheinungen giinstigsten An- 
nahmen von Emden der Druck noch von 13 bis 1 Atmosphire variieren. 

Neuere Untersuchungen lassen hoffen, daf es vielleicht gelingen 
wird, den Druck in der umkehrenden Schicht und in den einzelnen Teilen 
der Chromosphire zu bestimmen. Die Grundlage hierfiir geben die schon 


Verschiebung der Spektrallinien durch Druck. Bad 


erwahnten Versuche von Humphreys und Mohler und von Duffield 
tiber Veriinderungen, die das Spektrum des elektrischen Lichtbogens 
unter Wirkung des Drucks erfihrt. Als wir uns mit diesen Versuchen 
beschiftigten, haben wir nur die Verbreiterung der Spektrallinien und 
die Verinderung der Intensitiit des kontinuierlichen Spektrums mit dem 
Druck besprochen. Aber das wichtigste Resultat dieser Versuche be- 
steht darin, daB sich die Wellenlingen der Spektrallinien mit dem 
Drucke andern. Diese Anderungen sind zwar sehr gering, aber doch 
meBbar. Die Versuche von Humphreys und Mohler bezogen sich 
auf eine gréBere Anzahl von Elementen. Sie fanden bei allen Linien 
im Spektrum Verschiebungen durch den Druck nach der roten Seite hin, 
die proportional dem Uberdruck iiber eine Atmosphiire waren. Die Ver- 
schiebung ist verschieden fiir die verschiedenen Elemente und auch fiir 
verschiedene Linien desselben Elementes. Jedoch lassen sich die Linien 
eines Klements in Gruppen teilen, fiir welche die Verschiebungen in den 
untersuchten ziemlich engen Spektralgebieten annihernd gleich sind. Diese 
Gruppen sind identisch oder nahe verwandt mit den verschiedenen Serien 
im Spektrum eines Elements. Fiir die Linien derselben Gruppe ist die 
Verschiebung der Wellenlinge proportional. Die Gréfe der Wellenlingen- 
anderung schwankte bei den verschiedenen Linien von 0,9 bis 13,2 Tausend- 
teilen der Angstrémeinheit. Duffield hat diese Resultate fiir die 
Hisenlinien zwischen 2 = 4000 und 4500 A.-E. im wesentlichen bestitigt. 

Nun hat Jewell’) gefunden, daf die Fraunhoferschen Linien 
im allgemeinen gegentiber den Bogenlinien der gleichen Elemente, wie 
sie unter Atmospharendruck beobachtet werden, eine Verschiebung nach 
rot hin zeigen. Unter der Annahme, da die Verschiebung eine Folge 
des Drucks ist, hat er daraus auf den Druck in derjenigen Schicht 
geschlossen, in welcher die Fraunhoferschen Linien entstehen, also der 
umkehrenden Schicht, und folgende Zahlen gefunden: — 


Tabelle 19. 
Druck in der umkehrenden Schicht nach Jewell. 


| Element Druck § Atomgewicht | Element Druck Atomgewicht 
Aluminium — 2 Atm. | 27 | Mangan 5 Atm. 55 
' Silizium ee 28 | Eisen ee Oss, 56 
Kalzium ina) Oe, 40 || Nickel ioe 59 
| a bya, 40 | Kobalt ate, 59 
| || Kupfer eerie: 64 


1) L. E. Jewell, Astrophys. Journ. 3, 90—113 u. 128, 1896; Journ. de phys. 
(3), 6, 84, 1897. 
Pringsheim, Physik der Sonne. 22 
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Mit einer sehr viel feineren Methode haben neuerdings Fabry und 
Buisson’) die Verschiebung einer Anzahl von Fraunhoferschen Linien 
gemessen, die dem Eisen angehéren, und mit den Duffieldschen Resul- 
taten verglichen. Indem sie die feinsten Linien, bei denen die Messungen 
am genauesten ausfiihrbar sind, auswihlten, haben sie ungefahr 20 Linien 
untersucht, bei denen nach Duffield die Verschiebung im Mittel 
0,00145 AGE: pro Atmosphiire Uberdruck betragt. Die Verschiebung 
dieser Linien ergab sich im Mittel zu 0,0064 A.-E., was also einem 
Druck der umkehrenden Schicht von 4,5 Atmosphiren tiber den 
Atmosphirendruck entsprechen wiirde. Fiir 10 Linien, deren Wellen- 
langen zwischen 5100 und 5500 liegen und die eme Verschiebung von 
0,0024 A.-E. pro Atmosphire Uberdruck erleiden, ergab sich eine Ver- 
schiebung von 0,0103 A.-E. im Mittel, was wieder einem Uberdruck von 
4,5 Atmosphiren entspricht. Demnach wiirde sich der Druck der die 
Eisenlinien umkehrenden Schicht zu 5 bis 6 Atmosphiren berechnen. 

Freilich ist es noch fraglich, ob diese SchluBweise berechtigt ist. 
Die Verschiebung der Linien im Bogen wird allerdings durch den Druck 
hervorgebracht, aber es ist noch keineswegs bewiesen, daB der Druck 
die direkte Ursache dieser Verschiebung ist und ebensowenig, dab er 
die einzig mégliche Ursache ist. Durch den Druck wird der ganze 
Vorgang der Bogenentladung geiindert, der Bogen brennt bei héherem 
Druck nur sehr unregelmibig, immer nur wenige Sekunden, er hat eine 
ganz andere Gestalt und Liinge als bei niedrigerem Druck und brennt 
mit ganz verinderter Spannung und Stromstirke. Auch konnen, worauf 
Duffield hinweist, Beimengungen fremder Elemente auf die Verschiebung 
der Linien EinfluB haben. Daher sind die F olgerungen aus der Ver- 
schiebung der Fraunhoferschen Linien auf den Druck noch sehr un- 
sicher. 

Das wird besonders klar durch den Vergleich dieser Versuche mit 
denen von Hale’), Hale und Kent*), Lockyer*) und Anderson’), 
welche ihnliche Linienverschiebungen bei Funkenspektren gefunden 
haben, die in Fliissigkeiten und in Gasen unter Druck erzeugt werden. 
Mier zeigte sich deutlich, daB auch die elektrischen Bedingungen des 
Funkenkreises, wie Selbstinduktion und Kapazitiit, auf die Wellenlinge 
von Kinflu8 sind. 


1) C. Fabry u. H. Buisson, Comptes rendus 148, 688—690, 1909. 

2) G. E. Hale, Astrophys. Journ. 15, 132—135, 1902. 

3) G. E. Hale u. N. A. Kent, Astrophys. Journ. 17, 154—160, 1903; Public. 
of Yerkes Observ. 3, II, 1907. 

4) J. N. Lockyer, Proc. Roy. Soc. 70, 31—37, 1902. 

5) W. B. Anderson, Astrophys. Journ. 24, 221—254, 1906. 
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Auferdem ist zu beriicksichtigen, da wir es bei den beobachteten 
Bogenlinien mit hellen Gaslinien, bei den Fraunhoferschen Linien mit 
umgekehrten Linien zu tun haben, und dab die Ubereinstimmung der 
Wellenlinge beider nicht unter allen Umstiinden vollkommen genau zu 
sein braucht. Hine genaue Untersuchung des Flashspektrums in dieser 
Hinsicht wire daher zu wiinschen. Endlich wiirde die Verschiebung sich 
auch durch absteigende Stréme in der umkehrenden Schicht von ganz 
wenigen Kilometern pro Sekunde nach dem Dopplerschen Prinzip er- 
klaren lassen. Jedenfalls kann also die Frage noch keineswegs als ein- 
deutig gelist gelten. 

Man hat oft die Ansicht ausgesprochen, dal} die verschiedenen 
Gase der Sonnenatmosphire im wesentlichen iibereinandergeschichtet 
sind, so dai die schwersten Gase nur in der Tiefe, die leichtesten bis 
zu den gréBten Héhen vorkommen. Da die Schwere der Gase durch das 
Molekulargewicht gegeben ist und man im allgemeinen glaubt, dafi die 
Molekiile der Elemente bei der hohen Temperatur der Sonne dissoziiert 
sind, d. h. daB jedes Atom fiir sich als Molekiil sich beweet, so miiften 
demnach die Elemente nach dem Atomgewicht angeordnet sein. Die 
vorhin vorgefiihrte kleine Tabelle 19 der Jewellschen Beobachtungen 
an Fraunhoferschen Linien lat diese RegelmaBigkeit nicht erkennen. 
Die aus den Linienverschiebungen berechneten Drucke legen fiir alle 
dort aufgefiihrten Elemente so nahe aneinander, da8 man aus den 
kleinen Unterschieden nicht berechtigt ist, auf wesentlich verschiedene 
Schichten ihres Vorkommens zu schlieben. Zwei Elemente mit so ver- 
schiedenem Atomgewicht wie Silizium und Kobalt ergeben den gleichen 
Druck, wahrend verschiedene Liniens des Kalziums zu Drucken von 3 
bzw. 6 Atmosphiren fiihren. 

Jewell hat auch photographische Aufnahmen des Flashspektrums 
gemacht und aus der Linge der Linien der verschiedenen Elemente 
Schliisse auf die Hoéhen gezogen, in denen diese Elemente vor- 
kommen. Er kommt zu dem Resultat, daB die Mehrzahl der stirkeren 
Liniep innerhalb einer Schicht auftritt, die nicht mehr als 1600 Kilo- 
meter dick ist, die allermeisten aber in einer Schicht von nur 800 Kilo- 
meter Héhe. Die folgende von Jewell aufgestellte Tabelle 20 gibt fiir 
eine Anzahl von Linien der verschiedenen Elemente die Héhe in Kilo- 
metern an, bis zu welcher diese Linien in den Aufnahmen des Flash- 
spektrums, bei denen sich die Linien zum Teil bis ziemlich weit in 
die Chromosphire verfolgen lassen, sichtbar sind. Jedem Element ist 
in Klammern sein Atomgewicht beigefiigt. 


224 
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Tabelle 20. 
Hohe der verschiedenen Spektrallinien nach Jewell. 
. | Wellen- |. he So  Wellensalen os 
Element ae Hohe | Element " é Hohe | 
linge linge | 
| 3933,8 | 24000 | 4395,2 4000 
37062 | 6400 | | 4813,0 1600 
3737,0 6400 4590,1. | 13800 
aes } Titan (48 5 
| Kalzium’ (40) 4226,9 spo 4464.6 1300 
4455.1 | 1600 |j| 4387,0 | 320 
4456,0 240 ||| _ 4466,0 160 
| 4456,8 160 4275,0 1900 
| Wasserstoft 4340,6 12800 | | 4254.5 1600 
(1) || Chrom (52) 4558,8 1600 
4471,7 | 12000 | | | 4588,4 1600 
Helium (4) | 4713,3 4800 | 4280,2 160 
4388,1 2700 |i 4584,0 1600 
| 4568,5 | 56800 | 4233,3 1600 
4685,5 | 2700 : _ -4260,8 1300 
Unbekannt ; | Eisen (56) ¢ 
| 4362,8 2200 Se lay | 4508,5 1000 | 
4253,4 800 4520,4 | 1000 | 
| Magnesium | 3838,4 | 8000 4482.4 | 320 
(24 4481,3 | 1600 
) ; Mangan (35) { | 4030,9 1300 — 
Feces mehr \ | 4451,8 160 | 
Strontium 4215,7° | 5600 : {| 4575,1 1600 
ny 5) 
| (88) 4305,6 | 820 See eV anaard 320 
Barium | Ala dn 2) | 2400 Kadmium 4678,4 200 
(187) 4525,3 240 (112) | 
Aluminium 3961,6 | 2800 
al Zink (65) [eos te eee 
(27) \ | -4722,3° | 240 
_-Ytterbium 3694,3 6 400 Kohlenstoff 3883,5 1100 
(172) (12) 
Skandium | 4247,0, 2800 ||| Vanadium | 4579,4 320 
(44) 4314,2 | 320 |l| (51) | 4390,1 160 
; 4468,7 5600 5896.0 
T i ( ' : Pe , | 
itan (48) 1 | 3913.6 4800 Natrium (23) 1} 5890.0 | f 1600 


Wir sehen, dafi die Héhen fiir die verschiedenen Linien desselben 
Elementes sehr verschieden ausfallen, und das kann uns nicht wun- 
dern, wenn wir uns erinnern, daf alle Linien im allgemeinen mit 
zunehmender Hoéhe an Intensitiit. abnehmen. Die Stelle, an der eine 
Linie aufhért sichtbar zu sein, ist also die, an welcher ihre Intensitit 
unter die fiir die Lichtempfindung des Auges mafgebende Schwelle 
sinkt. DaB dies cet. par. fiir weniger intensive Linien in geringerer 
Hohe schon eintreten muf als fiir hellere Linien, liegt auf der Hand. 
Daher hat auch die Vergleichung der Hoéhen fiir Linien verschiedener 


Anordnung der Elemente in der Sonnenatmosphiire. 
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Elemente wenig Sinn, besonders wenn wir beriicksichtigen, daB in einem 
Gasgemisch die verschiedenen Anteile sehr verschieden leicht und sehr 
verschieden deutlich ihre Spektrallinien aussenden, so da aus dem 


Uberwiegen der Linien eines Gases gar 
nicht darauf geschlossen werden kann, 
daB dieses Gas in dem Gemisch auch 
in tiberwiegender Menge vorhanden ist. 
Wenn man trotzdem aus der Jewell- 
schen Tabelle eine Zusammenstellung 
bildet, in welcher nur diejenige Linie 
eines jeden Elements beriicksichtigt ist, 
welche sich bis zur gréBten Hohe beob- 
achten liBt, so erhalt man, nach den 
Hoéhen geordnet, die Tabelle 21. 

Wenn man aus dieser Tabelle iiber- 
haupt einen Schlu8 ziehen will, so kann 
es wohl nur der sein, dai eine Ab- 
hingigkeit der Hohe, bis zu welcher 
ein Element auf der Sonne vorkommt, 
von dem Atomgewicht sich nicht er- 
kennen liBt. Zum Vergleiche mége noch 
die Tabelle 22 folgen, die Lockyer’) 
aus ahnlichen Beobachtungen bei der 
Sonnenfinsternis vom 22. Januar 1898 
hergeleitet hat. 

Nach alledem scheint es mir be- 
rechtigt zu sagen, daB uns die bis- 
herigen Beobachtungen keinen AufschluB 
tiber die Frage geben, wie die verschie- 
denen Elemente in der Sonnenatmo- 
sphire angeordnet sind, ob sie 
wesentlichen miteinander vermischt sind, 


im 


oder ob einem jeden mehr oder weniger 
ein besonderes Héhengebiet zukommt. 

Wie dem aber auch sei, jedenfalls 
ist die Tiefenausdehnung der Schichten, 
in denen die einzelnen Fraunhofer- 
schen Linien entstehen, mag sie auch 
an dem MaB8stabe solarer Dimensionen 


1) J. N. Lockyer, Monthl. Not. 58, 1899, Anh. 27—42. 


Tabelle 21. 
Hohe der verschiedenen 
Elemente nach Jewell. 


Element Hohee ee a 
gewicht 

Kalzium | 24000km| = 40 
Wasserstoff 12800 1 
Helium | 12000 4 

Magnesium | 8000 24 
Ytterbium 6400 172 
Titan 5 600 48 
Strontium 5600 88 
Aluminium 2800 27 

| Skandium 2800 44 

| Barium 2400 137 
Natrium 1600 23 

| Eisen 1600 56 

| Yttrium 1600 89 
Mangan 1300 55 

| Kohlenstoff 1100 12 

| Vanadium 320 51 
Zink 240 65 
Kadmium 200 


Tabelle 22: 
Hohe der verschiedenen 
Elemente nach Lockyer. 


Element 


Hohe 


Kalzium 


| ‘Helium 


Wasserstoff 
Helium 


Strontium 


| Kalzium 
| Hisen 


Mangan 
Kohlenstoff 


4471 
4026 


4227 


4 Linien 


7200 
6300 
4300 
4300 
3200 
2300 
1800 

760 


9600 km | 


| 
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gemessen klein erscheinen, doch sehr groB im Vergleich zu der Dicke 
derjenigen Schichten, die wir im Laboratorium zu Spektralversuchen 
anwenden kénnen. Aus diesem Grunde hat man es manchmal ftir schwer 
verstiindlich gehalten, daB trotz der ungeheuren Dicke der durchstrahlten 
Schichten die Absorptionslinien die groBe Feinheit besitzen, welche die 
Fraunhoferschen Linien zum grofen Teil aufweisen. Das ist aber durch- 
aus verstindlich, da die Breite einer Absorptionslinie mit der Zunahme 
der Schichtdicke nur so weit wichst, bis alle Wellenlangen, fiir die tiber-° 
haupt selektive Absorption vorhanden ist, durch Absorption ausgeléscht 
sind. Fiir diejenigen Linien also, deren selektives Absorptionsgebiet sehr 
eng ist, bleibt die Linie auch bei noch so grofer 'Tiefe der Gasschicht sehr 
fein. Es gibt tibrigens auch viele Fraunhofersche Linien, die eine 
betriichtliche Breite haben, die bis zu mehr als einer Angstrém- 
einheit geht. Davon kénnen Sie sich leicht durch einen Blick auf die 
Fig. 57 bis 59 (S. 112 f.) tiberzeugen, und die Kalziumlinien H und K 
auf den Figuren 124 bis 130 (S. 206f.) zeigen sogar eine Breite von 
etwa 8 A-E. 

Wenn wir aus der Feinheit der Linien einen SchluB ziehen kénnen, 
so ist es der, da die Dichte des betreffenden Elements sehr klein 
ist, da die Breite der Linien wesentlich von der Dichte des Gases, 
d. h. der Anzahl der Molekiile des betreffenden Elements in der 
Volumeneinheit, abzuhingen schemt. Jewell geht so weit, zu be- 
haupten, daB fiir die meisten Sonnenlinien die ganze Stoffmenge, die 
sie erzeugt, wenn man sie zu einer Schicht von nur 1 em Dicke 
zusammendrticken wtirde, keine gréfere Dichtigkeit haben wiirde als 
etwa solche Metalldimpfe im elektrischen Lichtbogen, die als Ver- 
unreinigungen der Lampenkohle auftreten. Er betrachtet daher die 
Chromosphire als eine Atmosphiire von Wasserstoff, Helium und 
einigen anderen permanenten Gasen, denen die Dimpfe der anderen 
Hlemente in geradezu homéopathischen Verdiinnungen beigemengt sein 
sollen. Derartige quantitative Schiitzungen miissen aber als hichst ge- 
wagt bezeichnet werden, wir miissen uns immer bewubt bleiben, wie wenig 
wir tiber diese Dinge wissen, zumal wir nicht einmal tiber die grund- 
legende Frage im klaren sind, durch welchen Vorgang die Gase auf 
der Sonne zum Leuchten erregt werden. 


Elfte Vorlesung. 


Flocken, Wirbel und Zeemaneffekt. 


Monochromatische Sonnenbilder. Prinzip der Methode. Experi- 
mentelle Schwierigkeiten. Vorziige der Linien H und K. Altere Methode 
von Deslandres. Struktur der Linien H und K. Fackeln und Flocken. 
Entstehung der verschiedenen Teile der Linien H und K. Bilder héheren 
und tieferen Niveaus. Aufzeichnung der Geschwindigkeiten und Auf- 
zeichnung der Formen. Snowteleskop und Turmteleskop. Flockenbilder 
von Deslandres und von Hale und Ellermann. Aufnahmen mit 
verschiedenen Spektrallinien. Dunkle Flocken. Aufnahmen mit ver- 
schiedenen Stellen der gleichen Spektrallinie. H,-Bilder. Wirbel der 
Flocken. Zeitliche Verinderungen der Flocken. Bestimmung der Sonnen- 
rotation aus der Bewegung der Flocken. Abweichung der Resultate 
bei den Wasserstofflocken. Verschiedene Rotationsgeschwindigkeit fiir 
verschiedene Spektrallinien. Entstehung der Flocken nach Julius. 
Magnetische Wirkung der Wirbel. Der Zeemaneffekt und sein Nachweis 
auf der Sonne. Negative Ladung der Sonnenatmosphire. Starke der 
magnetischen Felder in Sonnenflecken. 


Die Beobachtung der Sonnenphinomene hat, wie wir gesehen haben, 
die meisten Forscher zu der Anschauung gefiihrt, daB das der Erforschung 
zugaingliche Gebiet der Sonne aus vier Teilen besteht, die als vier 
konzentrisch iibereinander geschichtete Kugelschalen zu betrachten sind: 
die Photosphire, die umkehrende Schicht, die Chromosphiire mit den 
Protuberanzen und die Korona. Umkehrende Schicht und Chromo- 
sphare werden haufig auch als zusammengehérig betrachtet, als eine 
einzige Schicht, die man als Chromosphire bezeichnet; die umkehrende 
Schicht ist bei dieser Auffassung weiter nichts als die tiefste Region 
der Chromosphire. Das ist natiirlich genau ebenso berechtigt, wir 
wollen aber der Deutlichkeit der Bezeichnung wegen in der Folge 
unter dem Namen Chromosphire die umkehrende Schicht nicht mit- 
einbegreifen. Die umkehrende Schicht als solche kann man nur wahrend 
der totalen Sonnenfinsternisse und auch dann nur unmittelbar nach 
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Beginn und vor Schlu8 der Totalitiit etwa eine Sekunde lang beobachten, 
die Korona ebenfalls nur bei totalen Sonnenfinsternissen, aber doch 
wenigstens wihrend der ganzen, einige Minuten betragenden Dauer der 
Totalitit. Die Photosphire dagegen ist an jedem klaren Tage sichtbar, 
und Chromosphire und Protuberanzen kénnen wir dank den spektral- 
~analytischen Methoden ebenfalls an jedem hellen Tage beobachten. Aber 
hier besteht noch ein bemerkenswerter Unterschied. Die Photosphire 
kénnen wir in der ganzen Ausdehnung ihrer der Erde zugekehrten Seite 
sehen, von der Chromosphiire und den Protuberanzen aber nur einen 
sehr kleinen Teil, némlich denjenigen, der iiber den Rand der Sonnen- 
scheibe hinausreicht. Das iibrige Gebiet der Chromosphire, welches in 
der uns sichtbaren Projektion etwa 50mal so groB ist, als der iiber 
den Sonnenrand hinausragende Ring, war bis vor wenigen Jahren der 
Beobachtung vollkommen verschlossen. 

Daher konnte es Lockyer als eine neue Epoche der Sonnenphysik 
begriiBen, als eine Methode gefunden wurde, die das Studium der Chromo- 
sphire in ihrer ganzen, der Hrde zugekehrten Ausdehnung erméglicht. 
Mit jedem Tage mehren sich die schénen Resultate dieser Methode, und 
sie scheint berufen, in der nichsten Zukunft den ersten Platz unter 
allen Hilfsmitteln der Sonnenforschung einzunehmen. 

Der diesen Untersuchungen dienende Apparat ist uns schon be- 
kannt. Es ist der Spektroheliograph, der urspriinglich zu dem Zwecke 
konstruiert und angewendet worden ist, auferhalb der Finsternisse 
qhotographien der iiber den Sonnenrand hinausragenden Chromosphiare 
mit ihren Protuberanzen herzustellen. Wir erinnern uns an das ein- 
fache, dem Apparate zugrunde liegende Prinzip. Das Bild der Sonne 
wird auf der Spaltebene eines mit dem Fernrohr verbundenen Spektral- 
apparates entworfen. Das Licht einer bestimmten Spektrallinie wird 
durch einen zweiten Spalt aus dem Spektrum des durch den ersten 
Spalt eintretenden Lichts ausgeblendet und zeichnet auf einer photo- 
graphischen Platte das monochromatische Bild desjenigen Teiles der 
Sonne auf, der gerade auf dem ersten Spalt abgebildet wird. Durch 
eine geeignete mechanische Anordnung wird erreicht, daB gleichzeitig 
das Sonnenbild iiber den ersten Spalt und das monochromatische Spalt- 
bild iiber die photographische Platte hinwandert. So entsteht nach 
und nach mosaikartig ein vollstiindiges monochromatisches Sonnenbild 
auf der photographischen Platte. Bei den Photographien des auBer- 
halb des Sonnenrandes gelegenen Teils der Chromosphire wurde das 
Bild der Photosphiire in der Ebene des ersten Spaltes durch einen 
undurchsichtigen Schirm abgeblendet, um Stérungen durch das von 
diesem sehr hellen Bilde ausgehende und innerhalb des Apparates diffus 
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zerstreute Licht zu vermeiden, bloB die tiubere Sonnenatmosphiire bildete 
sich auf dem Spalt und daher auf der photographischen Platte ab. 

Wenn man aber den Teil der Chromosphiire abbilden will, der nicht 
tiber den Sonnenrand hinausragt, sondern sich auf die helle Photosphire 
projiziert, so ist es natiirlich nicht méglich, das Photosphirenlicht ab- 
zablenden, und die Schwierigkeiten scheinen sich daher ins Ungeheure 
zu steigern. Bei der auSeren Chromosphiire haben wir das spektrale 
Licht nur von dem iibergelagerten diffusen Himmelslicht zu befreien, bei 
der auf die Photosphire projizierten Chromosphire kommt die gewaltige 
Fiille des von der Photosphiire ausgestrahlten blendenden Lichts hinzu. 

Betrachten wir z. B. die rote Wasserstofflinie, die fiir das Auge 
die hellste Linie im Chromosphirenspektrum zu sein pflegt. Mit 
Spektralapparaten von geniigender Dispersion sehen wir sie auferhalb 
des Sonnenrandes hell auf dunklem Grunde, auf der Sonnenscheibe 
aber erscheint sie fast vollkommen schwarz. Manchmal freilich sehen 
wir an einigen Stellen diese Linie und noch manche andere auch auf 
der Sonnenscheibe selbst hell auf dunklem Grunde, aber gewoéhnlich 
nur in Sonnenflecken oder ihrer unmittelbaren Nahe, wo der helle Unter- 
grund der Photosphire geschwiicht ist. Wir wissen aber, daB dieselbe 
Linie von genau der gleichen Intensitaét uns einmal hell, einmal dunkel 
erscheinen kann, je nach dem Hintergrunde, auf dem wir sie sehen, und 
da8 die Intensitét der roten Wasserstofflinie ebenso wie jeder anderen 
Chromosphiarenlinie dadurch nicht kleiner werden kann, dafi wir die 
Linie auf die Photosphare und nicht auf den Himmel projiziert sehen. 
Wenn das Licht der Chromosphiare in irgend einer Linie daher hell genug 
ist, um sich am Sonnenrande photographisch bemerkbar zu machen, so 
muB es die gleiche Fahigkeit auch besitzen, wenn sich die Linie auf die 
Photosphire projiziert, und wir sie daher dunkel auf hellem Grunde er- 
blicken. Im letzteren Falle ist nur die Technik des Versuches schwieriger, 
wir miissen streng vermeiden, daf auch nur ein kleiner Bruchteil des 
intensiven, unmittelbar neben der Linie im hellen Photospharenspektrum 
vorhandenen Lichts durch den zweiten Spalt auf die Platte fallt. Der 
zweite Spalt mu daher sehr eng gewahlt werden, und die optische und 
mechanische Anordnung mub so zuverlissig sein, daf er immer nur gerade 
das verhaltnismibig schwache Licht der Spektrallinie selbst hindurch- 
liBt, kein direkt gebrochenes oder diffus zerstreutes Licht des viel helleren 
Photospharenspektrums. Wenn diese Bedingungen auch im allgemeinen 
schwer zu erfiillen sind, so ergibt sich doch prinzipiell die Méglich- 
keit, mit dem Lichte einer jeden Fraunhoferschen Linie eine mono- 
chromatische, spektroheliographische Aufnahme der Sonnenoberflache zu 
machen. 
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Zwei Linien aber gibt es im Sonnenspektrum, bei denen diese Aufgabe 
von selbst sehr erleichtert ist, das sind die beiden violetten Linien H und K 
des Kalziums, die sich auch schon fiir die spektroheliographischen Auf- 
nahmen der Chromosphire und der Protuberanzen auBerhalb des Sonnen- 
randes am geeignetsten erwiesen haben. Schon Young hat bei seinen 
Sonnenbeobachtungen auf dem Mount Sherman in den Jahren 1872 und 
1874 gefunden, daB diese Linien nicht blo& in Sonnenflecken, sondern 
auch auf gréBeren, diesen benachbarten Gebieten der Sonnenscheibe, 
sehr viel haufiger und intensiver umgekehrt, d.h. hell auf dunklem 
Grunde zu sehen sind, als irgendwelche andere Linien des Sonnen- 
spektrums. Diese im 4uBersten violetten Teil des sichtbaren Spektrums 
gelegenen Linien eignen sich wenig zur Beobachtung mit dem Auge, 
das in dieser Spektralgegend schon ziemlich unempfindlich ist, desto 
mehr aber sind sie photographisch wirksam, und so haben sich die Higen- 
tiimlichkeiten der H- und -Linie genauer erst durch die Photographien 
verraten, die im Jahre 1891 Deslandres und gleichzeitig Hale von dem 
Spektrum der verschiedenen Stellen der Sonnenoberflache hergestelit haben. 

Die Fraunhoferschen Linien H und K, die man auf die gewohn- 
liche Methode durch spektrale Zerlegung des gesamten zu uns kommen- 
den Sonnenlichts erhalt, sind sehr breite, dunkle, verwaschene Linien, 
von den Linien solaren Ursprungs die breitesten im ganzen Spektrum. 
Wenn wir eine bestimmte Stelle der Sonnenscheibe mit Hilfe eines 
Fernrohres auf dem Spalt eines Spektrographen abbilden, so zeigt die 
Spektralphotographie die Linien H und K als dunkle, ebenfalls sehr 
breite Linien, bei gentigender Dispersion aber sind sie hiufig um- 
gekehrt, und zwar so, daB in der Mitte der breiten Absorptionslinie 
sich eine schmale helle Linie befindet. Diese hellen Linien scheinen 
fiir die monochromatische Photographie der Sonnenscheibe mit Hilfe 
des Spektroheliographen wie geschaffen zu sein. Denn sie ruhen auf 
dem dunklen Hintergrunde der Fraunhoferschen Linien H und K 
und bieten daher iiberall, wo sie iiberhaupt erscheinen, annihernd die 
gleichen giinstigen Bedingungen, die wir bei anderen Linien nur in den 
Sonnenflecken antreffen, wo das benachbarte kontinuierliche Spektrum 
aus anderen Griinden sehr geschwicht ist. Die hellen Linien sind nur 
an einzelnen Stellen der Sonnenoberfliche deutlich ausgepragt und auch 
an diesen sind sie sehr verschieden hell und breit. Bei sehr grofer 
Dispersion zeigt sich noch eine Besonderheit, hiufig erscheint die helle 
feine Linie ihrerseits wieder umgekehrt, sie zerfallt in zwei helle Linien, 
die durch eine noch viel feinere dunkle Linie getrennt sind. 

Schon ehe er im Besitz eines Spektroheliographen war, hat Des- 
landres sehr schéne Bilder gewonnen, welche das verschiedene Ver- 
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halten der A-Linie und ihrer niichsten Umgebung an verschiedenen 
Stellen der Sonne und zu verschiedenen Zeiten wiedergeben. Hr be- 
nutzte eimen gewodhnlichen Spektrographen und blendete durch einen 
vor der photographischen Platte angebrachten zweiten Spalt das Bild 
der -Linie aus dem Spektrum aus. Indem er von einer Aufnahme 
zur andern das Sonnenbild auf dem ersten Spalte und die photographische 
Platte unter dem zweiten Spalte ein wenig verschob, konnte er das 
ganze Sonnenbild abtasten und erhielt eine groBe Anzahl nebeneinander 
liegender Bilder, die eine Darstellung des Aussehens der AK-Linie an 
jeder abgebildeten Stelle der Sonne bieten. Die Bewegung, die beim 


Fig. 185. 


Spektroheliographen kontinuierlich vor sich geht, geschieht also bei 
dieser Methode sprungweise von einer Aufnahme zur andern. 

Hine solche Aufnahme eines groBen Teils der Sonnenscheibe sehen 
Sie in Figur 185. Sie ist nach einer Originalaufnahme vom 20. Juli 
1905 etwa in natiirlicher GroBe hergestellt. Die ganze Aufnahme, die 
aus einer ungeheuren Anzahl von mosaikartigen Teilbildern besteht, 
erforderte die Zeit von 20 Minuten. Die Figuren 186 und 187 zeigen 
einzelne Stellen eines derartigen Bildes in starker VergréSerung der 
Originalaufnahme. In Figur 186 sehen Sie nebeneinander acht solche 
Teilbilder der K-Linie, beobachtet am 9. Februar 1892, jedes Bild ist 
von seinem Nachbarn durch einen schwarzen Zwischenraum getrennt, 
Fig. 187 gibt ebenfalls acht Bilder vom 17. Mirz 1894, Bei den 
Originalaufnahmen betrug der Durchmesser des Sonnenbildes 25 bzw. 
50 mm, die VergréBerung der Fig. 186 ist °,, der Fig. 187 ungefihr 10, 


348 Elfte Vorlesung. 


so daB die erste Figur einem Sonnenbilde yon 62,5 mm, die zweite 
einem solchen von etwa 500 mm entspricht. 

Man koénnte im Zweifel sein, ob die Verdoppelung der hellen Linie 
wirklich eine Selbstumkehrung darstellt, oder ob es sich vielleicht um 
eine Linie handelt, die von Natur doppelt ist, wie wir es bei so vielen 


Fig. 186. 


Spektrallinien sehen. Daf die erste Annahme richtig ist, erkennt man 
aber mit grofer Sicherheit aus eimem Vergleich der Linien auf der 
Photosphaire und in der Chromosphiire auBerhalb des Sonnenrandes. 
In Fig. 188 und noch besser in Fig. 189 sehen Sie, ebenfalls von 
Deslandres, je fiinf Aufnahmen der Linie K am Sonnenrande. Es 
ist zweifellos, da die dunkle Linie 
auf der Photosphaire genau der ein- 
fachen hellen Linie der Chromosphire 
auSerhalb des Sonnenrandes entspricht. 

Um bei dieser komplizierten Struk- 
tur der H- und K-Linien stets klar 
ausdriicken zu kénnen, von welchem 
Teil der Linie die Rede ist, hat Hale 
1903 eine besondere Bezeichnungsweise 
eingeftihrt. Danach bezeichnet man die auBeren dunklen Linien mit H, 
baw. K,, die hellen Linien mit H, und K,, die feine dunkle Linie in 
der Mitte mit H, und K,, mitunter unterscheidet man nach dem Vor- 
gange von Deslandres auch die beiden mit 1 und mit 2 bezeichneten Kom- 
ponenten noch durch den zugefiigten Index r und v, also H,,, H,, etc., 
je nachdem sie dem roten oder dem violetten Ende des Spektrums 
zugekehrt sind. Diese Bezeichnungen sind in der schematischen Figur 190 
angegeben. 


Fig. 187. 
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Die giinstigen Higenschaften der H- und A-Linie halfen von selbst 
tiber die Schwierigkeiten hinwee, die der monochromatischen Photo- 
graphie der Sonnenscheibe entgegenzustehen schienen. Bald nachdem 
Hale mit dem Spektroheliographen seine Protuberanzenbilder erhalten 
hatte, gelang es ihm, mit demselben Apparat schéne Photographien der 


Fig. 188, 


ganzen Sonne zu gewinnen, indem er die A-Linie benutzte, die etwas 
lichtstarker ist als die H-Linie. Bei diesen ersten Aufnahmen gelangten 
wohl gleichzeitig die beiden Linien K, und die feine dunkle Linie K, 
durch den Kameraspalt auf die photographische Platte. Bei der groBen 
Dunkelheit der Linie K, jedoch ging die photographische Wirkung fast 


Sere ee 


Fig. 189. 


ausschlieBlich von der Linie K, aus. In Fig. 191 und 192 sehen wir 
zwei solche Aufnahmen von Hale aus dem Jahre 1893 in OriginalgrdBe. 
In der ersten ist das Sonnenbild nicht rund, sondern oval, was davon 
herriihrt, daB die Bewegungen des ersten Spaltes und der Platte infolge der 
Unyvollkommenheit des Apparats mit ungleicher Geschwindigkeit von statten 
gingen. Beide Bilder zeigen ausgedehnte helle Gebiete rings um die deutlich 
sichtbaren Sonnenflecken, aber auch vielfach ohne Zusammenhang mit 
diesen, auf dem ersten sind auferdem viele feine helle Stellen iiber 
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das ganze Sonnenbild verstreut zu sehen. Die gréBeren hellen Gebilde 
haben eine unverkennbare Ahnlichkeit mit den Fackeln, die wir sonst 
nur in der Nahe des Sonnenrandes deutlich sehen, und Hale fand bei 
Vergleichung dieser Bilder mit direkt photographierten Fackeln eine 
sehr nahe Ubereinstimmung der Gestalt. Deshalb identifizierte er die 
rx hellen Gebiete mit den Fackeln und war der 
i nee Ansicht, daB er diese sonst nur am Sonnenrande 
a wu —s zu beobachtenden Gebilde mit Hilfe des Spektro- 
heliographen auf der ganzen Sonnenscheibe sicht- 
bar gemacht habe. Die kleinen hellen Stellen, 
die sich wie ein unregelmibiges Netz iiber die 


Hr H, Hey is K, 


\ 


ae pone ganze Sonne erstrecken, glaubte er mit den kleinen, 
SOL KY Ky ebenfalls netzformig auf die Photosphire auf- 

gelagerten, hellen Fackeln identifizieren zu kénnen, 
die man mit dem Teleskop am Sonnenrande beobachten kann. Hale 
nahm an, daf die hellen Linien H, und K, durch heife Kalzium- 
dampfe in der Photosphiire selbst emittiert werden, wahrend die 
dunklen Linien H, und A, durch die Absorption weniger heifer Kalzium- 


dampfe in den hdheren Teilen der Chromosphire entstehen sollen. 


2 
Fig. 190. 


Fig. 191. Fig. 192. 


Hine andere’ Anschauung vertrat Deslandres. Nach ihm sind 
die hellen Gebiete auf den monochromatischen Bildern nicht identisch 
mit den Fackeln, sie haben ihren Ursprung nicht in der Photosphire, 
sondern in der Chromosphire. Das ergibt sich schon daraus, daB diese 
Gebiete bedeutend ausgedehnter sind als die Fackeln, und daB sie die 
Flecke manchmal ganz oder wenigstens teilweise iiberdecken. Ferner 
erkennt man bei Anwendung eines Spektrographen von grofer Dis- 
persion, da die Linien H und KX nicht bloB im Gebiete der Fackeln hell 
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und doppelt sind, sondern auch auf der normalen Sonnenoberfliche. Im 
allgemeinen sind sie allerdings am intensivsten dort, wo auch das kon- 
tinuierliche Spektrum, welches dem Fackelgebiete entspricht, am stirksten 
ist, aber es gibt auch Ausnahmen yon dieser Regel, die gar nicht allzu 
selten sind. Manchmal ist die Verstiirkung des kontinuierlichen Spek- 
trums bedeutend, aber die hellen H- und A-Linien sind schwach oder 
gar nicht wahrnehmbar, manchmal wieder findet das Umgekehrte statt. 
Endlich zeigt die Ubereinstimmung der Linien unmittelbar am innern 
und am iuBeren Rande der Sonne, wie wir sie in den Fig. 188 und 189 
gesehen haben, daB kein Unterschied zwischen der Natur der Kalzium- 
diimpfe an beiden Seiten des Randes besteht. Nun beobachten wir seit 
dem Jahre 1868 die Chromosphire auBerhalb des Sonnenrandes mit 
Hilfe solecher monochromatischer Abbildungen, und wir miissen daher 
konsequenterweise die monochromatischen Bilder der Sonnenscheibe 
betrachten als hervorgerufen durch das Licht derselben Chromosphire, 
die wir friiher nur auBerhalb des Sonnenrandes beobachten konnten, 
die wir jetzt aber auch da photographieren kénnen, wo sie sich uns 
auf die helle Sonnenscheibe projiziert. Nach Deslandres also ent- 
stehen die hellen Linien H, und K, auf der Sonnenscheibe nicht in 
der Photosphire, sondern in der dariibergelagerten Chromosphire, und 
die mit diesen Linien gewonnenen spektroheliographischen Bilder sind 
als direkte Photographien der Chromosphiire zu betrachten. Je heller 
an einer Stelle der auf die Photosphire projizierten Chromosphire die 
Linien H, und K, sind, desto heller leuchtet dort der Kalziumdampf 
und desto heller erscheint die betreffende Stelle in der spektrohelio- 
graphischen Photographie. Diese stellt sozusagen eine geologische oder 
richtiger heliologische Karte dar, in welcher allein die Verteilung des 
Kalziumdampfes in der Chromosphire angegeben ist. Wenn in der 
Regel die hellen Gebiete der so erhaltenen Bilder in einer nahen Be- 
ziehung zu den Fackeln stehen, so zeigt das nur, daB tiber den Fackeln 
im allgemeinen die Chromosphiire besonders reich an leuchtendem 
Kalzium ist. Wir wissen ja, da8 Flecken und Fackeln haufig die Aus- 
ganesstellen fiir Protuberanzen bilden, in denen die Kalziumlinien be- 
sonders stark ausgebildet sind, und kénnen uns daher tiber diesen Zu- 
sammenhang nicht wundern. 

Hale hat sich spiter im wesentlichen dieser Biciseiaaiae ange- 
schlossen und hat den hellen Stellen der monochromatischen Bilder 
zanichst einen von jeder hypothetischen Beziehung freien Namen ge- 
geben, er nennt sie nicht mehr wie zuerst ,,Fackeln“, sondern ,,floceuli“, 
wir wollen hier dafiir auch das Wort ,,Flocken“ gebrauchen, welches 
sich freilich in der deutschen Literatur noch nicht eingebiirgert hat. 
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Diese Flocken, oder wenn es sich speziell um die mit den Kal- 
ziumlinien hergestellten Bilder handelt, Kalziumflocken sind Gebilde 
von sehr verschiedener GréBe. Auch in den groSen fackelihnlichen 
Gebieten liBt sich eine gewisse Struktur erkennen, sie erscheinen aus 
einzelnen kleinen Flocken zusammengesetzt. Die kleinsten erkennbaren 
Flocken reichen bis zu einer GréBe von weniger als einer Bogensekunde 
herab und ahneln den Reiskérnern in der Granulation der Photosphare. 
Hale und Ellermann’) haben als Arbeitshypothese die Annahme ein- 
gefiihrt, da& die kleinen Flocken Saiulen von Kalziumdampf darstellen, 
die tiber die Photosphiare sich erheben, wihrend die Granulation der 
Photosphire selbst durch Siulen kondensierter Diimpfe erzeugt werden 
soll, deren Gipfel die Reiskérner bilden. 

Uber die Entstehung der verschiedenen Teile der H- und K-Linien 
haben Hale und Ellermann in Ubereinstimmung mit Deslandres 
folgende Ansicht: Die dunklen Linien H, und &, entsprechen der 
Absorption des Photosphérenlichts in dem sehr dichten Kalziumdampf 
der umkehrenden Schicht, sie sind also die fuferen Teile der gewohn- 
lichen Fraunhoferschen Linien H und K, die hellen Linien H, und 
K, entstehen durch die Emission des Kalziums in den tieferen Schichten 
der Chromosphare und die feinen dunklen Linien H, und K, durch 
die Absorption in den hoéheren chromosphirischen Gebieten. Die 
Linie AK, und entsprechend H, ist also weiter nichts als die Um- 
kehrung der feinen hellen, in der Figur 189 auSferhalb des Sonnenrandes 
sichtbaren Linie durch das hellere Licht der Linie Ky. 

Hale und Ellermann machen darauf aufmerksam, daf diese 
Ansicht nicht gestattet, die Emission des Kalziumdampfes nach der 
iilteren, von den meisten Physikern zwar verlassenen, von vielen Astro- 
physikern aber immer noch allein angewandten Anschauung als reine 
Temperaturstrahlung zu betrachten. Denn von diesem Standpunkte aus 
miiBte man schlieBen, daB der Dampf, von dem die hellen Linien A, 
und KY, herriihren, weniger dicht, aber heiBer ist, als der tieferliegende, 
dessen Absorption die dunklen Linien H, und K, hervorruft. Das 
erscheint aber bei der auSerordentlich schnellen Abnahme der Tempe- 
ratur mit der Héhe, die man allgemein auf der Sonne annimmt, aus- 
geschlossen. Daraus folgt, da mindestens die Linien H, und K, nicht 
durch reine Temperaturstrahlung entstehen, sondern da noch andere 
Vorgiinge, etwa chemischer oder elektrischer Natur, mitwirken. Des- 
landres ist der Ansicht, daB das Leuchten der Gase in der Chromo- 


1) Hale und Ellermann, The Rumford Spectroheliograph of the Yerkes 
Observatory. Publications of the Yerkes Observatory, Vol. IJ. Part I. 1903. 
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sphare tiberhaupt im wesentlichen auf elektrische Vorginge zuriickzu- 
fiihren ist; die Chromosphiire zeigt die Wasserstofflinien in groBer 
Intensitiit, und diese Linien kénnen wir im Laboratorium nur mit Hilfe 
elektrischer Wirkungen hervorbringen. 

Wenn wir mit Hilfe der Linie H, oder, was wegen der griferen 
Lichtstirke hiufig vorgezogen worden ist, mit A, ein spektrohelio- 
graphisches Bild der Sonne herstellen, so erhalten wir nach der soeben 
entwickelten Anschauung ein Bild der Chromosphire. Diese auf die 
Sonnenscheibe projizierte Chromosphire erscheint aber dem Beschauer 
wesentlich anders als der kleine, iiber den Sonnenrand hinwegragende 
Teil derselben Sphire, den man mit den Alteren Methoden beobachten 
kann. Wihrend wir diesen gleichsam im Profil sehen, wobei die 
héchsten Erhebungen am auffallendsten sind, erblicken wir die auf die 
Sonnenscheibe projizierte Chromosphiire en face, und die héchsten 
Stellen verschwinden gegen die tiefer gelegenen, die bedeutend heller 
sind. Die héchsten Stellen markieren sich nur durch das Licht der 
schmalen dunklen Linie K,, welche neben der hellen Linie A, kaum 
zur Wirkung kommt. Hs sind also die tieferen Gegenden der Chromo- 
sphiire bis zu einer Schicht, die am Sonnenrande der scheinbaren 
Hohe von etwa drei bis vier Bogensekunden entspricht, die wegen 
ihrer iiberragenden Lichtintensitét auf den Bildern fast allein zur Dar- 
stellung kommen. Das erkennt man nach Deslandres auch daran, 
daB dieser selbe Teil der Chromosphiare sich bei den spektroheliogra- 
phischen Bildern auch auferhalb des Sonnenrandes abbildet, so daf 
diese Bilder 3—4” iiber den Rand der Photosphire hinausragen. Der 
groBe Intensititsunterschied der héheren und tieferen Schichten der 
Chromosphire zeigt sich sehr deutlich in dem Unterschiede der Ex- 
positionszeiten, die nétig sind, um im Spektroheliographen ein Bild 
der Sonnenscheibe und ein solches der Protuberanzen zu gewinnen. 
Nach Deslandres ist unter den gleichen giinstigen Witterungsverhilt- 
nissen mit seinem Pariser Spektroheliographen fiir eine vollstandige 
Aufnahme der Sonnenscheibe die Zeit von zwei Minuten, fiir eine Auf- 
nahme der Protuberanzen auBerhalb des Sonnenrandes eine solche von 
zebn Minuten und dariiber notig. 

Ich habe schon vorhin darauf hingewiesen, daB die spektrohelio- 
graphische Methode nicht auf die Kalziumlinien H und K beschrankt 
ist, sondern daf sich prinzipiell alle Fraunhoferschen Linien zur 
Herstellung von Spektroheliogrammen miissen verwenden lassen. So 
hat Deslandres schon 1894 auBer mit den Linien H, und K, nicht 
nur mit den breiten dunklen Teilen derselben Kalziumlinien H, und K, 


solche Aufnahmen hergestellt, sondern auch mit einigen der breitesten 
Pringsheim, Physik der Sonne. 23 


304 Elfte Vorlesung. 


in der Nihe der H- und K-Linien liegenden Linien des LKisens, 
Aluminiums, Kalziums und der Kohle. Spater hat Hale mit Eller- 
mann und Anderen ebenfalls die Linien H, und K, und einige Linien 
des Wasserstoffs und des Hisens zu dem gleichen Zwecke mit Erfolg 


Fig. 193. 


angewendet. Bei den mit den Linien H, und K, aufgenommenen 
Bildern bleibt es aber immer noch sehr zweifelhaft, ob nicht diffuses 
Licht der benachbarten hellen Teile des Sonnenspektrums mitgewirkt hat. 

Nach der vorhin auseinandergesetzten Anschauung iiber den Ur- 
sprung der verschiedenen Teile der Linien H und A wiirde man anzu- 


Fig. 194. 


nehmen haben, daB die mit H, bzw. K, aufgenommenen Photographien 
ein Bild der tiefsten Schicht der Sonnenatmosphiire, der umkehrenden 
Schicht darstellen, wihrend die mit H, bzw. K, aufgenommenen Spektro- 
heliogramme Bilder der tiefsten Schicht der Chromosphire sind. Von 
diesem Standpunkt aus wire es wiinschenswert, auch mit den feinen 
dunklen Linien H, und A, Aufnahmen herzustellen, die dann ein Bild 
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der héheren Chromosphiarenschichten lefern wiirden. Das ist aber bis- 
her noch nicht gelungen und hat auch sehr groBe Schwierigkeiten, 
weil diese Linien sehr fein und im Vergleich zu den auf beiden Seiten 
ihnen unmittelbar anliegenden hellen Linien H, bzw. K, sehr lichtschwach 
sind. Dazu kommt noch eins. Schon die in den Fig. 186 und 187 
dargestellten Aufnahmen des Sonnenspektrums in der unmittelbaren Um- 


Fig. 195. 


gebung der A-Linie von Deslandres zeigen stellenweise Verzerrungen 
und Ablenkungen dieser Linien K,, K,, K,, die sich durch Dopplers 
Prinzip auf Bewegungen des emittierenden und absorbierenden Dampfes 
zuriickfiihren lassen. Noch viel deutlicher sind diese Verzerrungen und 
Verschiebungen besonders auch der Linie A, auf den ebenfalls von 
Deslandres herritihrenden Aufnahmen Fig. 193 und 194 zu sehen. 
Zugleich erkennt man, daf an vielen Stellen der Sonnenoberfliche die 
Linie AK, gar nicht auftritt. Ein mit der Linie A’, hergestelltes Spektro- 
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heliogramm wiirde also sehr leicht zu Taéuschungen Veranlassung geben 
und die Lichtwirkungen der Linie AK, mit denen von K,, stellenweise 
sogar von K, vermischt zeigen. Diese selben Umstinde wirken tibrigens 
a= auch bei den mit K, und K, hergestellten Bildern 
S bis zu einem gewissen Grade mit, so daB man, selbst 

wenn man von der bisher festgehaltenen Anschauung 

iiber das Zustandekommen der Linien K,, A,, K; 

ausgeht, doch niemals wirklich nur das 


S. 
; ee a Bild eines bestimmten Niveaus der 


B Pee Sonnenatmosphare zu erwarten hat. 
Die in Fig. 186, 187, 193, 194 dar- 

gestellten Bilder, die nach der alteren Deslandresschen Methode mit 

einem gewohnlichen Spektrographen gewonnen sind, lassen nach der 


Auffassung Deslandres’ in der Verzerrung der Linien die Verteilung der 


ja BO 


Fig. 197. 


Geschwindigkeit der Kalziumdiimpfe in Richtung des Visionsradius auf der 
Sonne erkennen. Dabei ist es bemerkenswert, wie ungleich die Struktur 
und die Intensitit der Linien an den verschiedenen Stellen der Sonne 
erscheinen. Daneben geben diese Figuren allerdings auch ein Bild der 
Sonnenflecken und der Hauptgebiete der Kalziumflocculi selbst. In dieser 
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Beziehung ist es sehr interessant, das Bild Fig. 185 mit dem am gleichen 
Tage ebenfalls in Meudon von Deslandres mit der Linie K, auf- 
genommenen Spektroheliogramm (Fig. 195) zu vergleichen, welches nach 
Deslandres’ Auffassung die Formen der Flocken registriert. In der Tat 
erkennt man deutlich die Ubereinstimmung der Flecken und der all- 
gemeinen Verteilung der Flocculi in beiden Bildern. Wahrend aber das 
zweite Bild die Hinzelheiten der Flocken sehr viel deutlicher wieder- 
gibt als das erste, kann man auf diesem die Verzerrungen und lokalen 


Fig. 198. 


Veranderungen in dem Charakter der A-Linie erkennen und daraus Schliisse 
auf die Bewegung des Gases in Richtung der Sehlinie an den verschiedenen 
Stellen der Sonne ziehen, was wieder die photoheliographische Auf- 
nahme nicht gestattet. So scheinen beide Methoden in der Tat geeignet, 
sich gegenseitig zu ergiinzen; Deslandres bezeichnet seine Altere 
Methode als Aufzeichnung der Geschwindigkeiten (enregistrement des 
vitesses), die spektroheliographische als Aufzeichnung der Formen (en- 
registrement des formes). 

Um die technische Vervollkommnung der spektroheliographischen 
Methoden haben sich besonders Hale und seine Mitarbeiter verdient ge- 
macht, denen erst am Yerkes Observatorium in Chicago, dann an dem 
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von Carnegi eigens fiir die Sonnenforschung gestifteten Observatorium 
auf dem Mount Wilson in Kalifornien durch die Freigebigkeit ameri- 
kanischer Macene so gewaltige Mittel zur Verfiigung standen, wie sie 
leider fiir wissenschaftliche Zwecke in Europa nicht zu erhalten sind. 
Hales Bestrebungen gingen einmal darauf hinaus, Spektroheliographen 
mit moglichst groBer Dispersion herzustellen, zum andern sie in Ver- 
bindung mit méglichst grofen Fernrohren verwenden zu kénnen. Den 
mit dem grofen Refraktor des Yerkes Observatoriums fest verbundenen 


Fig. 199. 


Spektroheliographen (Fig. 107) haben wir bereits kennen gelernt. Spiater 
hat es Hale vorteilhafter gefunden, den Spektroheliographen in Ver- 
bindung mit einem feststehenden Heliographen zu benutzen, da sich 
diese Instrumente mit geringeren Kosten herstellen lassen, wie beweg- 
liche Fernrohre mit gleicher Brennweite der Objektive. Auch die 
Deslandresschen Apparate, obwohl von viel kleineren Dimensionen, 
sind von dieser Art. 

Der optische Teil der feststehenden Heliographen besteht aus einem 
Siderostaten und einem Hohlspiegel oder einem Objektiv. Der Siderostat 
hat die Aufgabe, das Licht der Sonne immer in derselben Richtung zu 
reflektieren, wie die Sonne auch stehen mag, er besteht aus einem 
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Spiegel, der durch ein Uhrwerk so bewegt wird, daB er dem Laute 
der Gestirne am Himmel selbsttitig folet. Am bequemsten ist es, den 
Spiegel so zu bewegen, daf er das Sonnen- oder Sternenlicht immer 
in der Richtung der Hrdachse nach Norden hin reflektiert. Dann kann 
man durch Reflexion an einem zweiten ebenen Spiegel den Strahlen 
jede belebige Neigung in der Nord-Siidrichtung geben. Sie werden 
dann von dem Hohlspiegel oder dem Objektiv zu einem Bilde vereinigt. 
Hale hat fiir seine spektroheliographischen und sonstigen Sonnenphoto- 
graphien auf dem Mount Wilson zwei gewaltige derartige Fernrohre 
aufgestellt, das Snowteleskop, in welckem der Gang der Strahlen 
horizontal verlaéuft, und das Turmteleskop mit vertikalem Strahlen- 
gange. Der Siderostat des Snowteleskops besteht aus dem beweg- 
lichen ebenen Spiegel S, (Fig. 196) und dem festen, ebenfalls ebenen 
Spiegel S,. Hine Photographie des Siderostaten sehen Sie in Fig. 197, 
die den Apparat an seinem friiheren Standorte auf der SS 

Yerkes Sternwarte darstellt. Von S, fallen die Strahlen 
auf den versilberten Hohlspiegel S, dessen Offnung 61 cm 
und dessen Brennweite 18,3 m betriet, so da an der 
Stelle B ein Sonnenbild von 17 cm Durchmesser entsteht. 
Dort wiirde sich also fiir direkte Photographie der Sonne 
die photographische Platte, fiir spektrographische und ? 
spektroheliographische Aufnahmen der Kollimatorspalt 

befinden miissen. Hin zweiter Hohlspiegel von der 

gleichen Offnung und der ungeheuren Brennweite von 

44.2 m kann abwechselnd mit dem ersten benutzt werden. Big 200: 
Der ganze Apparat steht in einem linglichen Gebiude, das eher 
einer Kegelbahn als einer gewodhnlichen Fernrohrhalle ahnelt. In 
unserem Bilde (Fig. 198) ist es im Hintergrunde von aufen sicht- 
bar, das Innere mit dem Hohlspiegel S zeigt Fig. 199. Durch gute 
Ventilation des Gebiiudes kann man die stérende Erwarmung der Luft 
viel besser vermeiden als im Innern eines gewdhnlichen Fernrohres. 
Sehr stérend ist aber die Erwirmung der Spiegel, die Verzerrungen ver- 
ursacht und bei dem Hohlspiegel zu ziemlich groBen Anderungen der 
Brennweite fiihrt. Deshalb ist Hale bei dem Turmteleskop zu der 
Anwendung eines Objektivs zuriickgekehrt und hat die Verzerrungen 
der Siderostatenspiegel dadurch wesentlich gemindert, daB er sehr dicke 
Glasplatten nahm. Die Aufstellung auf eimem Turm und der vertikale 
Strahlengang bieten erstens den Vorteil noch besserer Ausschaltung 
von Fehlern, die durch Erwarmung der Luft herrihren, und zweitens 
die Méglichkeit, die Spektrographen in einem unterirdischen Raume 
von konstanter Temperatur aufstellen zu kénnen. Der Strahlengang 


Sp 
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ist aus Fig. 200 unmittelbar ersichtlich; das Objektiv O hat eme 
Offnung von 30,5 cm und eine Brennweite von 18,3 m. Der Siderostat 
dessen Spiegel 30,5 cm dick sind, ist auf der oberen Plattform des 
‘etwa 20m hohen Turmes aufgestellt, welcher in unserem Bilde (Fig. 198) 


Fig. 201. Fig. 202. 


im Vordergrunde zu sehen ist. Der Turm besteht aus einem nackten 
Stahlgeriist. Urspriinglich war beabsichtigt worden, ihn mit einem zwel- 
ten mit Winden versehenen Turm zum Schutze gegen den Wind zu 
umgeben. Bei der grofen Windstille 
aber, die dort in der Regel herrscht, 
hat sich diese VorsichtsmaBregel als 
iiberfliissig erwiesen. Fiir dieses Fern- 
rohr steht unter anderem ein Spek- 
trograph mit einem Objektiv von 9,1 m 
Brennweite und emem Rowland- 
schen Gitter zur Verfiigung. 

Jetzt wollen wir einige der mit 
dem Spektroheliographen gewonnenen 
Aufnahmen etwas niaher betrachten 
und sehen, welche Schliisse wir aus 
ihnen ziehen kénnen und welche neue 
Probleme dabei auftauchen. 

Zunachst zwei Bilder von Deslandres; das erste (Fig. 201), 
aufgenommen am 10. April 1894 um 11 30™, das zweite (Fig. 202) 
am 11. April 1894 um 11°29™ mit einem Spektroheliographen von 
geringer Dispersion mit Hilfe der hellen Kalziumlinie K,. Man sieht 
deutlich die Flocken, besonders stark in unmittelbarer Nahe der Flecken, 
aber auch sonst nahezu tiber die ganze Oberflache ausgebreitet. Hin 


Fig. 203. 
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Vergleich mit dem auf die gewoOhnliche Weise nahezu gleichzeitig mit 
Fig. 201 aufgenommenen Sonnenbilde (Fig. 203) zeigt, daB die be- 
sonders ausgeprigten Flockengebiete zum Teil mit Fackeln zusammen- 


Fig. 204. 


fallen, zum Teil aber auch ganz unabhingig von diesen erscheinen. 
Die Streifungen auf diesen und ebenso auf den noch spiter zu zeigenden 
Spektroheliogrammen riihren von unvermeidlichen Fehlern des Appa- 


Fig. 205. 


rates, zum groBen Teil auch von feinen Staubkérnern her, die sich in 
den Spalten festsetzen. 

Die Struktur der Flocken auf der Sonnenoberfliche an Stellen, die 
nicht in unmittelbarer Nachbarschaft eines Fleckes liegen, ist sehr schén 
auf einem von Deslandres in Meudon am 9. Oktober 1900 ebenfalls 
mit der Linie A, aufgenommenen Bilde zu sehen (Fig. 204). Es stellt 
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in 6-facher VergréBerung einen Teil einer Originalaufnahme dar, bei 
der der Durchmesser des Sonnenbildes 85 mm betrug, die Breite des 
zweiten Spaltes war 0,06 mm und entsprach dem Abstande zweier 
Spektrallinien mit der Wellenlingendifferenz 11 AE. Ein Millimeter 
entspricht demnach einer scheinbaren GréSe von etwa 4,1 Bogen- 
sekunden oder fast 3000 Kilometern. Wir sehen, wie verschieden an 


Fig. 206. 


GréBe, Gestalt, Anordnung und Helligkeit die Flocken an den ver- 
schiedenen Stellen des Bildes sind und da auch die kleinsten noch 
sichtbaren, in Kilometern gemessen, Gebilde von grofer Ausdehnung 
darstellen. 

Besonderes Interesse bieten Spektroheliogramme, die mit Linien 
verschiedener Elemente kurz hintereinander aufgenommen sind, weil 
diese Bilder uns einen Uberblick iiber die gleichzeitige Verteilung der 
verschiedenen Elemente auf der Sonne gewihren. Fig. 205 zeigt uns 
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zwei soleche Aufnahmen yon Deslandres. Die linke ist am 23. Mai 
905 um 8256™ mit der hellen Kalziumlinie A, hergestellt, die Breite 

1905 um 8 ‘ g 

des zweiten Spaltes betrug 0,07 mm = 1 A.-E., die rechte am gleichen 
age um 7 mit der dunklen Kohlelinie 4 = 3883,2, Spaltbreite 

Tage 102 O7= t der dunklen Itohlel A 3883,2, Sy 

0,056 mm = 0,9 A-E. Die ganze Expositionszeit betrug bei beiden 
uinahmen 2 Minuten. Jir sehen, da die Hauptgebiete der Kohle- 

Auinah 2 Minut W ; pte 


Fig. 207. 


floceuli an denselben Stellen auftreten wie die der Kalziumflocken, daf sie 
aber viel weniger ausgebreitet sind als diese. Die feinere Struktur 
der beiden Flockenarten zeigt keine Ahnlichkeit, auf dem Kohlebild 
erscheint die Sonnenoberfliche im allgemeinen viel einformiger und 
detailiirmer als in dem Kalziumbilde, die durch den Apparat bedingten 
Linien markieren sich daher viel deutlicher. 

Die eingehendsten Untersuchungen iiber die Flocculi verdanken 
wir Hale und Ellermann. Wir geben von ihren zahlreichen Bildern 
eine kleme Auswahl, um die typischen Unterschiede zwischen den mit 
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verschiedenen Spektrallinien und auch mit verschiedenen Stellen der 
gleichen Spektrallinie gewonnenen Bildern zu demonstrieren. Die alteren 
Aufnahmen dieser Art haben Hale und Ellermann auf dem Yerkes 
Observatorium in Chicago, die neuesten auf dem Mount Wilson Obser- 
vatorium bei Pasadena, Kalifornien, hergestellt. Auf den neuesten Original- 
negativen hat der Sonnendurchmesser eine Gréfe von 168 bis 170 mm. 
Die Figuren 206 und 207 stellen zwei solche Aufnahmen dar, die beide 
am gleichen Tage, dem 22. Juli 1906, unmittelbar hintereinander ge- 
wonnen sind, die eine mit der Kalziumlinie H, (A= 3969), die zweite 


Fig. 208. Fig. 209. 


mit der Wasserstofflinie H,; (A = 4102). Sie zeigen die typische Er- 
scheinung, dai gerade die Gebiete der hellen Kalziumflocken in dem 
Wasserstoffbilde als dunkle Regionen sichtbar sind. Das ist besonders 
in der unmittelbaren Umgebung der Sonnenflecke auffallend, aber auch 
bei allen groBen Flockengebieten deutlich zu bemerken und sogar bei 
einigen der kleinsten Flocculi wahrnehmbar. Nur der unmittelbar den 
Flecken umgebende Saum ist auch auf dem Wasserstoffbilde meistens 
hell, wobei es auffallend ist, daB die Flecken auf diesem Bilde erheb- 
lich gréBer erscheinen, als auf dem Kalziumbilde. Einige Sonnen- 
flecken, die auf dem ersten Bilde gar nicht oder fast gar nicht sicht- 
bar sind, erscheinen auf dem zweiten in voller Deutlichkeit, auf beiden 


Spektrohelogramme von Hale und Ellermann. 36) 


Bildern aber fehlt jede Andeutung eines Unterschiedes zwischen Kern 
und Hof. Der Kameraspalt war bei dem ersten Bilde 0,25 mm = 1,02 A-E,, 
bei dem zweiten nur 0,08 mm = 0,4 A-E. breit. 

Hine fernere Vergleichung der Flocken des Hisens, Kalziums und 
Wasserstoffs, geben die Bilder der Figuren 208, 209 und 210. Sie sind 
am 18. November 1905 unmittelbar hintereinander aufgenommen und 
zeigen dieselbe Gegend der Sonne, das erste im Lichte der Hisenlinie 
4 = 4045, das zweite in dem der Kalziumlinie H, (A = 3966) und das 
dritte in dem der Wasserstofflinie H, 
(A = 4102). Da die Linie H, nach 
Hale und Ellermann in einem tiefen 
Niveau der Sonnenatmosphire ihren 
Ursprung hat, so bezeichnen sie dieses 
Kalziumbild als Bild des tiefen Ni- 
veaus. Die Flocculi dieses Bildes 
stimmen sehr gut mit denen des Hisen- 
bildes iiberein, die Wasserstofflocken 
dagegen bieten wieder ein ganz ab- 
weichendes Bild. Hier hebt sich die 
flockige Struktur, wie es zum Teil 
auch in Fig. 207 zu sehen ist, an 
vielen Stellen dunkel vom hellen 
Hintergrunde ab, daher sprechen 
Hale und Ellermann von dunklen 
Wasserstofflocculi im Gegensatz zu 
den hellen Flocken des Hisens und 
Kalziums, die iibrigens auch beim 
Wasserstoff nicht ganz fehlen. Diese 
dunklen Flocken des Wasserstoffs 
stimmen hiufig, aber keineswegs itiberall in Form und Verteilung un- 
gefihr mit den hellen Flocken des Kalziums und Hisens iiberein. Auch 
beim Kalzium finden sich manchmal solche dunkle Flocken bei den Photo- 
graphien ,,des hohen Niveaus“, also solchen, die mit der Linie H, oder K, 
hergestellt sind. Solche dunkle Flocken umgeben hiaufig die groSen hellen 
Flockengebiete, welche die Sonnenflecken itiberdecken. Hale und Eller- 
mann sehen in ihnen ein Anzeichen fiir die Mitwirkung der feinen 
dunklen Linien H, und K,, welche von kilteren Dimpfen in sehr 
groBer Hohe herriihren sollen. 

Hinen noch detaillierteren Vergleich der Flocken des Hisens und 
Kalziums gestatten die in gréBerem Mafstabe gehaltenen Bilder der 
Fig. 211. Das erste ist wieder mit der Hisenlinie 4 = 4045, Spalt- 
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breite 0,11 mm = 0,5 A-E., das zweite mit der Wasserstofflinie H,, 
Spaltbreite 0,085 = 0,5 A.-E., aufgenommen. Die Sonnenfleckengruppe 
erscheint auf beiden Aufnahmen in nahezu der gleichen Gestalt und 


Fig. 211. 


Ausdehnung, obschon auch hier wesentliche Unterschiede nicht zu ver- 
kennen sind. Aber die Flocken selbst sind durchaus verschieden, an 
einigen Stellen erscheinen die Gebiete, welche auf dem Wasserstoffbilde 
besonders hell sind, auf dem Hisenbilde dunkel, aber das ist keines- 
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wegs tiberall der Fall und auch dort, wo sich ein solches Verhalten 
zeigt, ist es keineswegs in den Kinzelheiten zu erkennen. Uberhaupt 
ist die ganze Struktur der Flocken, der ganze Habitus der Hrscheinung 
auf beiden Aufnahmen ganz verschieden. 

Den Unterschied zwischen Aufnahmen, die mit verschiedenen 
Stellen derselben Spektrallinie gemacht sind, sollen die beiden niichsten 
Bilder dartun. Beide sind mit Hilfe der Kalziumlinie H hergestellt, 
aber bei dem ersten (Fig. 212) 
heB der zweite Spalt des 
Spektroheliographen nur den 
auBeren Teil dieser Linie, eine 
der breiten dunklen Linien 
H, hindurch, bei dem zweiten 
(Fig. 213) die eine der beiden 
hellen Linien H,. Nach der 
vorhin auseinandergesetzten 
Anschauung wiirde daher die 
erste Aufnahme einem tiefen, 
die zweite einem héheren Ni- 
veau der Sonnenatmosphire 
entsprechen. Obwohl die beiden 
Bilder nicht von dem gleichen 
Tage herriihren, das erste ist 
am -1(2Julti 1905. um 5°56" 
Nachmittags, das zweite am 
20. Juli um 5°18™ Morgens 
aufgenommen, sind doch die 
charakteristischen Unterschie- 
de beider Arten von Aufnahmen 
deutlich zu sehen. Im ersten 
Bilde ist der Kern des Fleckens 
in seiner ganzen Ausdehnung Big 212 
sichtbar, im zweiten wird er zum gro8en Teil durch die hellen Kalzium- 
flocken verdeckt. Die Struktur der Flocken tritt in dem #H,-Bilde viel 
scharfer und deutlicher hervor als in dem #H,-Bilde, bei dem alle 
Formen einen etwas verwaschenen Hindruck machen. Die H,-Flocculi 
stimmen in ihren Formen nahezu mit denen der Fackeln iiberein, 
wie sie bei direkten Sonnenphotographien erhalten werden, und es 
ist nach Hale noch ungewi8, in welchem Grade das Licht des 
kontinuierlichen Spektrums der Fackeln bei ibrer Entstehung mit- 
gewirkt hat. 
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Die Verschiedenheit der Bilder, die man je nach der zur Abbildung 
benutzten Stelle der Linien H und K erhalt, laBt es sehr zweifelhaft 
erscheinen, welche Bedeutung man den Unterschieden zwischen den 
mit verschiedenen Spektrallinien erhaltenen Bildern beilegen soll. Denn 
die bei den Linien H und K beobachtete Struktur, die Trennung in 
die Linien H,, H,, H, usw., ist héchst wahrscheinlich kein besonderes 
Charakteristikum der Kal- 
ziumlinien, sondern sie wird, 
mehr oder weniger aus- 
geprigt, bei allen Fraun- 
hoferschen Linien auftreten. 
Ob wirsie beobachten kénnen 
oder nicht, das hangt blo8 
davon ab, ob die Dispersion 
unseres. Spektralapparates 
ausreicht, um die verschie- 
denen Teile der Linie von- 
einander zu trennen. Ja, wenn 
wir eine noch viel gréBere 
Dispersion anwenden kénn- 
ten, so wiirde sich héchst 
wahrscheinlich die Struktur 
der Kalziumlinien und ebenso 
die aller anderen Linien als 
noch viel komplizierter er- 
weisen, als wir sie bisher 
kennen gelernt haben, und 
wenn wir die Bilder mit 
Hilfe solecher Apparate von 
viel gréBerer Dispersion noch 

ig. a8: viel monochromatischer her- 
stellen kénnten, so wiirden wir in derselben Linie wahrscheinlich eine 
noch viel gréfere Anzahl voneinander verschiedener Bilder erhalten kénnen. 

Bei den Spektrallinien, bei denen die Dispersion unseres Apparates 
nicht ausreicht, die verschiedenen den Stellen H,, H, und H, ent- 
sprechenden Bilder zu trennen, haben wir es daher mit einer Uber- 
einanderlagerung solcher verschiedener Bilder zu tun, und da wir tiber 
die Struktur der Linien und das Intensitiitsverhiltnis ihrer einzelnen 
Teile nichts wissen, so sind wir nicht recht im klaren dartiber, was die 
erhaltenen Bilder eigentlich darstellen. Dennoch sind die so ge- 
wonnenen Resultate aber von grofem Interesse, und wir werden noch 
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weiter sehen, zu wie wichtigen Hntdeckungen sie gefiihrt haben. Wegen 
der erwaihnten Schwierigkeiten die Anwendung der Methode tiberhaupt 
zu perhorreszieren, hieBe einen neuen Beleg fiir die Wahrheit des 
Wortes geben, dai das Bessere der Feind des Guten ist. 

Wahrend man fiir die spektroheliographische Methode im Anfang 
begreiflicherweise solche Fraunhofersche Linien wihlte, welche eine 


Fig. 214. 


méglichst starke photographische Wirkung besitzen, also Linien, die 
im violetten Spektralgebiet legen, haben Hale und Kllermann neuer- 
dings mit groBem Erfolge eine im roten Teile des Spektrums gelegene, 
fiir die gew6hnlichen photographischen Platten nahezu unwirksame Linie 
benutzt, namlich die fiir die Okularbeobachtung der Sonnenerscheinungen 
so wichtige rote Wasserstofflinie H, (A = 6563). Die photographischen 
Platten muBten fiir diese Aufnahmen besonders rotempfindlich pripariert 
werden. Diese Miihe aber wurde durch den Erfolg reichlich belohnt. 
Die so gewonnenen Bilder, von denen Fig. 214 eins zeigt, zeichnen 
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sich durch eine auBerordentliche Schirfe aus, so daB die Struktur der 
Wasserstofflocken sehr klar und viel detaillierter zum Ausdruck kommt, 
als bei Benutzung der H,-Linie. 

Hale nahm die Herstellung von Spektroheliogrammen im Lichte 
der Linie H, mit groBer Verve auf und stellte zum Vergleich nahezu 
gleichzeitig auch zahlreiche Bilder in den Linien H,, H, und H; her. Da- 
bei zeigten sich sehr ausgesprochene Verschiedenheiten in den Bildern. 
GroBe Gebiete, die im H,-Bilde hell erscheinen, sind auf den H;-Platten 
dunkel, in einem Fall war eine lange dunkle Flocke, die in H, sehr 
deutlich ausgepriigt war, in Hy, nur an einigen wenigen Stellen ihrer 
erdBten Intensitaét angedeutet, und dunkle H),-Flocculi entsprechen 
mitunter hellen Flocken auf den H,-Platten oder auch flockenlosen 
Gebieten. Wir sehen also 
hier ganz dhnliche Unter- 
schiede, wie wir sie fiir die 
Linien vyerschiedener Ele- 
mente und fiir verschiedene 
Stellen derselben Spektral- 
linie gefunden haben, auch 
fiir verschiedene Linien des 
gleichen Elements auftreten. 

Was aber diese Auf- 
nahmen besonders _ inter- 
essant macht, wird Ihnen 
wohl schon selbst anunserem 
Bilde aufgefallen sein. Es 
ist dies die merkwiirdige Erscheinung, daB die leuchtenden Gebiete an 
vielen Stellen eine deutlich spiralférmige Anordnung zeigen, die auf 
eine Wirbelbewegung der Gase, von denen das Licht ausgeht, schlieBen 
laBt. Derartige wirbelf6rmige Anordnungen der Wasserstofflocken sind 
zwar schon friiher bei der Benutzung der Linien H;, H, und H; ge- 
legentlich bemerkt worden, sie treten dort aber lange nicht so scharf 
und deutlich auf wie in den H,-Bildern. Auf unserem Bilde hegt bei 
einigen der Wirbel das Zentrum im Kern eines Sonnenflecks, aber es 
finden sich auch Wirbel an Stellen, wo kein Fleck zu beobachten ist; 
das ist gerade bei dem gréSten auf dem Bilde wahrnehmbaren Wirbel 
der Fall. Die weiteren Untersuchungen Hales haben zu dem Resultat 
geftihrt, da diese spiralige Anordnung der Flocken wahrscheinlich bei 
allen Sonnenflecken zu beobachten ist. Da sie tats&chlich einer Wirbel- 
bewegung ihren Ursprung verdankt, dafiir spricht eine sehr merkwiirdige 
Beobachtung, die Hale an einem Sonnenflecken gemacht hat, von dem 


Fig. 215. 
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er in den Tagen vom 26. Mai bis 4. Juni 1908 eine groBe Anzahl von 
H{,-Bildern aufnehmen konnte. Besonders auffallend war das Verhalten 
einer sehr langen und deutlich ausgeprigten dunklen Flocke, die augen- 
scheinlich der einsaugenden Wirkung des Wirbels folgend in die Wirbel- 
achse, den Sonnenflecken selbst, hineingezogen wurde. Dabei erreichte sie 
anscheinend Geschwindigkeiten von iiber 100 Kilometern pro Sekunde, 
wihrend merkwiirdigerweise die kleinen hellen Flocken an dieser Be- 
wegung nicht teilnahmen, sondern lingere Zeit nahezu unverindert blieben. 
Hale nimmt daher an, dai der dunkle Flocculus einem héheren Niveau 
angehdrte als die hellen Flocken. Wie dem auch sei, diese Beobachtungen 
fiihren in der Tat mit groBer Wahrscheinlichkeit zu dem SchluB, daf die 
Sonnenflecken der Sitz gewaltiger, iiber riesige Gebiete ausgedehnter 
Wirbelbewegungensind, und 
sie bilden daher eine wert- 
volle Bestitigung der uns 
schon bekannten, auf Grund 
alterer Beobachtungen auf- 
gebauten Anschauungen, die 
besonders von Faye, Reye 
und Spo6rer vertreten und 
auch in den Theorien von 
Emden und Julius an- 
genommen worden sind. 
Wenn man spektrohelio- 
graphische Aufnahmen mit- 
einander vergleicht, die mit 
derselben Spektrallinie auf genau die gleiche Weise in kurzen Zwischen- 
raumen hintereinander ausgefiihrt worden sind, so bemerkt man deut- 
lich auffallende Veriinderungen in der Lage und Gestalt der Flocken 
von einer Aufnahme zur andern. Diese Verinderungen sind oft so be- 
deutend, daf selbst an kurz hintereinander hergestellten Bildern kaum 
mehr eine Ahnlichkeit der Flockenkonfiguration wahrgenommen werden 
kann. Die gréften und schnellsten Verainderungen weisen die Flocken 
in unmittelbarer Nahe der Sonnenflecken auf. Ein Beispiel zeigen die 
Figuren 215 bis 218, welche alle den gleichen Sonnenfleck vom 15. Juli 
1892 nach spektroheliographischen Aufnahmen von Hale darstellen. Fiir 
alle vier Bilder diente der gleiche Apparat in der gleichen Einstellung, bei 
Benutzung der Kalziumlinie K,. Die erste Aufnahme um 11" 8™ zeigt den 
Fleck umgeben von einem ausgedehnten Gebiet heller Flocken, in den Fleck 
selbst zieht sich eine helle Zunge hinein, deren Anblick groBe Ahnlichkeit mit 


den haufig in den Flecken beobachteten Briicken bietet. Auf dem zweiten 
24* 
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Bilde, aufgenommen um 11°20”, also 12™ spiiter, hat sich das ganze 
Flockengebiet gegen den Fleck nach links hin merklich verschoben, die 
Zunge auf dem Flecken selbst ist linger und breiter geworden, sie 
reicht tiber seine ganze Breite, und zugleich hat sich die Struktur 
des Flockengebietes auf- 
fallend veriindert. Auf der 
dritten Aufnahme um 11°47” 
ist von dem Flecken nichts 
mehr zu seken, er wird von 
dem Flockengebiete  voll- 
kommen verdeckt, auf dem 
vierten Bilde um 2"0™, also 
2 Stunden 13 Minuten spiter, 
ist er wieder deutlich sicht- 
bar wenn auch nicht ganz 
in der gleichen Ausdehnung 
wie bei der ersten Auf- 
abd nahme. Auch in jedem der 

beiden letzten Bilder ist die Struktur des Gebietes wesentlich verschieden. 
Aber solche schnelle und durchgreifende Anderungen der Flocken 
finden keineswegs immer und an allen Stellen der Sonne statt. Manche © 
der gréeren Flockengebiete 
und hiufig auch kleinere 
Flocken von charakteristi- 
scher Gestalt und Grup- 


pierung veraindern sich so 


langsam, daB sie auf ver- 
schiedenen Aufnahmen deut- 
lich wiederzuerkennen sind. 
Manchmal ist es méglich, 
solche Gebilde von einem 
Tage zum andern zu ver- 
foleen und ihre Lage auf 
der Sonnenscheibe  festzu- 
stellen. So bietet sich eine 
neue Methode zur Bestimmung der Sonnenrotation dar. Da die kleinen 
Flocken in allen heliographischen Breiten, auch in unmittelbarer Niihe 
der Pole vorkommen, so wiirde man hier Gelegenheit haben, die Rotation 
bis zu den héchsten Breiten zu verfolgen, wo die anderen Methoden 
versagen. Aber die Fehler dieser Bestimmungen sind im einzelnen 
wegen der groBen Veranderlichkeit der kleinen Flocken und ihrer heftigen 
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unregelmiBigen Bewegungen sehr grof, so dafS man nur durch eine 
ganz ungeheuere Zahl yon Beobachtungen zu einem einigermaBen zu- 
verlassigen Resultate gelangen kann. Die Haleschen Photogramme 
der Kalziumflocken sind zum Teil schon fiir diesen Zweck ausgenutzt 
worden, wir haben die Resultate schon in der dritten Vorlesung be- 
sprochen und in der Tabelle 5 (S. 61) zusammengestellt. Neuerdings 
hat Hale) die gleichen Messungen auch an 20 mit der Linie H, her- 
gestellten Aufnahmen von Wasserstofflocken ausgefiihrt, seine Zahlen 
sind das Resultat von 547 Flockenmessungen. Die benutzten Negative 
sind in der Zeit vom 1. Juli bis 22. September 1906 hergestellt. In 
der Tabelle 23 sind die gefundenen Werte zusammengestellt und mit 
den entsprechenden Zah- 


len verglichen, die aus Tabelle 23. 
der Messung mit 1680 Rotationsgeschwindigkeit der Sonne 


Kalziumflocken der Li- aus den Flocken. 
nie H, auf 5linderZeit | —Breite —| Wasserstoff (H,) Kalzium (H,) 
vom 18.Junibis 22.Sep- | . 
A ea i oseee 1493 14.5 
ember 1906 gewonne- | Rao | 144 14,3 
nen Negativen folgen. | 10—15 14,6 14,3 

Wahrend bei den | 15—20 14,5 14,2 
Kalziumflocken die Ab- | = 29—25 | 14,7 14,2 | 
nahme der Rotations- | eo et ae 

. . . . | a ’ ’ 

geschwindigkeit mit der 3540 | 14.6 | 14,0 
heliographischen Breite 40—45 14,4 | 13,2 


deutlich hervortritt, ist eias 
bei den Wasserstofflocken keine systematische Abhingigkeit der Ge- 
schwindigkeit von der Breite zu erkennen. Das deutet darauf hin, 
daB der Wasserstoft, der die Flocken bildet, nicht an der aquatorialen 
Zunahme der Drehungsgeschwindigkeit teilnimmt, die man aus der 
Beobachung der Flecken und Fackeln, der Kalziumflocken und Linien- 
verschiebungen erschlossen hat. 

Dieses an sich allerdings noch nicht als feststehend zu betrachtende 
Resultat wird unterstiitzt durch die Beobachtungen von Adams iiber 
Verschiebungen der Fraunhoferschen Linien am Sonnenrande. Wir 
haben in der Tabelle 4 (S. 60) nur die Mittelwerte der Adamsschen 
Bestimmungen angefiihrt, jetzt wollen wir ein wenig mehr in die Hinzel- 
heiten seiner Resultate eindringen. Aus seinen Beobachtungen scheint 
hervorzugehen, da die verschiedenen Spektrallinien einen etwas ver- 
schiedenen Wert der Rotationsgeschwindigkeit ergeben. Die Linien des 
Kohlenstoffs und Lanthans ftihren zu Geschwindigkeiten, die etwa um 0°91 


1) G. E. Hale, Astrophys. Journ. 27, 219229, 1908. 
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unter dem Mittelwerte liegen, eine Linie des Titans ergibt ebenfalls eine 
etwas zu niedrige Zahl, wahrend zwei Manganlinien zu hohe Werte 
zeigen. Zu noch grdBeren Abweichungen aber fiihrt eine neuere Unter- 
H,, H;. Wenn man die Mittel- 


suchung’) der Wasserstofflinien H, 


a? 


werte aus den Beobachtungen mit diesen 3 Linien nimmt — obwohl 
eine Andeutung vorhanden ist, als ob die Linie H,, etwas gréBere Werte 
lieferte als die beiden anderen — so erhalt man die Tabelle 24, wobei 
unter ,,Mittel“ die von 

Tabelle 24. Adams aus der Beob- 
Rotationsgeschwindigkeit der Sonne achtung von 20 Linien 
aus Linienverschiebungen. verschiedener Elemente 


gewonnenen Mittelwerte 
angefiihrt sind, die wir 
15°,7 1497 _-| schon frither in der Ta- 
15,5 | 14,5 belle 4 (8. 60) benutzt 
he | 14,4 haben. 


1856 ge Wenn auch die zah- 
15,3 13,7 


15,4 12,8 | 
15,6 12,2 mung zwischen Hale 


16,7 11,8 | und Adams keine sehr 
gute ist, so zeigt sich 
doch hier das gleiche Resultat, daB die Rotationsgeschwindigkeit des 
Wasserstoffs von der Breite nahezu unabhingig ist (die letzte Zahl 16,7 
ist wegen der grofen Messungsschwierigkeiten in so grofer Breite sehr 
wenig zuverlissig). Diese Beobachtungen sowohl, wie die gefundenen 
kleinen Verschiedenheiten in der Geschwindigkeit fiir Linien verschie- 
dener Elemente suchen Hale und Adams darauf zuriickzufiihren, dai 
die verschiedenen Elemente in verschiedenen Hohen der Sonnenatmosphire 
hauptsaichlich vorkommen. Demnach wiirden Kohlenstoff und Lanthan 
elem sehr tiefen Niveau entsprechen, die Linien H, und A, des Kal- 
ziums sollen in héheren Schichten entstehen, und noch hiéher wiirde die 
umkehrende Schicht fiir Wasserstoff liegen. Diese Schlu8folgerungen 
stehen aber noch auf sehr schwachen FitiBen und kénnen keineswegs 
als zwingend betrachtet werden. 

Wir sind bei der Besprechung der spektroheliographischen Re- 
sultate bisher der Deutung gefolet, welche die Hauptbeobachter auf 
diesem Gebiete den von ihnen gefundenen Erscheinungen gegeben 
haben, indem wir die Flocken als leuchtende Gasmassen betrachteten 
und annahmen, daf die mit verschiedenen Linien und mit verschiedenen 
Stellen der gleichen Spektrallinie hergestellen Aufnahmen einem ver- 

1) W. 8. Adams, Astrophys. Journ, 27, 213—218, 1908. 
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schiedenen Niveau der Sonnenoberfliiche entsprechen. Man kann aber 
diese Erscheinungen auch von dem ganz abweichenden, von Julius 
eingenommenen Standpunkte aus deuten, daw es sich gar nicht um 
selbtleuchtende Gase handelt, sondern daf das zur Beobachtung ge- 
langende Licht Photosphirenlicht ist, das durch anomale Dispersion 
in den Gasen der Sonnenatmosphiire an verschiedenen Stellen in ganz 
yerschiedener Weise von seinem Wege abgelenkt worden ist. Unter 
dieser Voraussetzung erklirt sich die komplizierte Struktur der Linien H 
und A in ganz anderer Weise, als wir es vorher angenommen hatten. 
Darnach wiirden sich die eigentlichen Absorptionslinien auf die mitt- 
leren dunklen Linien H, und K, beschriinken, wihrend die breiten 
dunklen Streifen H, und A, gar nicht durch Absorption, sondern durch 
anomale Dispersion entstanden sind, ahnlich wie es Julius fiir die 
verbreiterten Linien in den Sonnenflecken angenommen hat. Wie ent- 
stehen aber dann die hellen Linien H, und K,? Nach der Julius- 
schen Darstellung der Emdenschen Theorie wiirden bis weit in die Korona 
hinein Wirbelbildungen vorhanden sein, deren Achsen ungefaihr mit den 
in Fig. 176 (S. 284) gezeichneten Linien zusammenfallen. Das von der 
Photosphire zu uns gelangende Licht hat also auferordentlich lange 
Strecken zu durchlaufen, in denen seine Richtung nur einen kleinen 
Winkel mit den Achsen dieser Wirbel bildet. Die Richtung des stairksten 
Dichtegefalles aber steht senkrecht auf der Richtung der Wirbelachsen 
und nach der Theorie der gekriimmten Lichtstrahlen ist die Strahlen- 
kriimmung am gré$ten, wenn der Strahl senkrecht zu der Richtung des 
Dichtegefalles, also in Richtung der Wirbelachse verliuft. Hs wird also 
fiir die der anomalen Dispersion unterworfenen Strahlen, bei denen mit 
dem Dichtegefille ein besonders starkes Gefille des Brechungsexponenten, 
also ein besonders groBer Wert von 1’ verbunden ist, reichliche Gelegen- 
heit zu Kriimmungen des Weges vorhanden sein. Die nebeneinander 
gelagerten Wirbel nun, deren Achsen im grofen und ganzen einander 
parallel sind, geben der Sonnenatmosphire in Bezug auf die Dichtigkeit 
und den Brechungsexponenten eine Struktur, die sich in roher An- 
niherung mit der eines Biindels von Glasréhren vergleichen laSt, durch 
das wir in der Liingsrichtung hindurehsehen. Strahlen, die in ein solches 
Biindel in verschiedenen Richtungen unter einem kleinen Winkel gegen 
die Réhrenachsen eintreten, werden durch das Biindel zusammengehalten 
werden und desto mehr Wahrscheinlichkeit haben, am anderen Ende der 
Roéhren in der Richtung der Achse auszutreten, je mehr ihr Brechungs- 
exponent von eins abweicht.*) 


1) W. H Julius, Proce. Roy. Acad. Amsterdam 1903, 589 — 602; 1904, 
134—140 und 140—147; Astrophys. Journ. 28, 360—370, 1908. 
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Diese Verhiiltnisse mégen durch die Fig. 219 erliiutert werden. In 
ihr ist die variable Dichte durch die Dichte der Schraffierung angedeutet. 
Betrachten wir drei Strahlen A, B, C, die unter gleichem Winkel in das 
Gebiet variabler Dichte eintreten, fiir A sei der Brechungsindex des 
Mediums bedeutend gré8er, fiir B bedeutend kleiner als eins, ftir C sei 
er gleich eins. Dann wird der Strahl AA’ sich um die Achse gréBter 
Dichtigkeit herumwinden, der Strahl BB’ wird an der Achse kleinster 
Dichtigkeit entlanggleiten, der Strahl CC’ wird ungebrochen seinen Weg 
fortsetzen. Je mehr also der Brechungsexponent eines Strahls von eins 
abweicht, desto enger wird sich der Strahl an die Richtung der Linien 
Pye ee B konstanter Dichte anséhlieBen. Strahlen aber, 

deren Brechungsindex nur wenig von eins ab- 
weicht, werden, auch wenn sie einen sehr langen 
Weg in Richtung der Achsen zuriicklegen, nur 
eine verhaltnismibig geringe Kriimmung er- 
leiden. Blicken wir also in Richtung der Wirbel- 
achsen auf die Sonne hin, so werden an den- 
jenigen Stellen der Sonne, wo die Richtung der 
'| Wirbelachsen auf lange Strecken nahezu mit 
der Sehlinie zusammenfallt, die von dem Sonnen- 
kern in der Sehrichtung ausgehenden Strahlen, 
|| fiir die der Brechungsindex ein wenig von eins 
abweicht, mehr oder weniger gekriimmt werden, 
sie werden von ihrer Bahn abgelenkt und kommen 
nicht in das Fernrohr und Spektroskop des 
Beobachters. So entstehen die breiten dunkelen 
Linien H, und K,. Fiir die Strahlen aber, welche 
den Absorptionslinen H, und K, unmittelbar 
benachbart sind, wird die Kriimmung so grof, daB sie in dem Gebiete 
ungleicher Dichte zwei oder mehr Wendepunkte haben und an der Wirbel- 
achse entlangegleitend zur Beobachtung gelangen. Sie erscheinen daher 
als die hellen Linien H, und K,, wiihrend bei H, und K, selbst das Licht 
durch wahre Absorption fortgenommen ist. 

In der Tat ist es Julius gelungen, Natriumlinien von genau dem- 
selben Charakter, wie ihn die Linien H und & auf der Sonne besitzen, 
dadurch herzustellen, daf er das Licht einer Bogenlampe in Richtung 
der Lingsachse durch eine sehr lange Natriumflamme hindurchgehen 
lieB, bei der die Dichte in der Querrichtung sehr schnell abnahm. 

So hat Julius auf theoretischem und auf experimentellem Wege 
gezeigt, daB es prinzipiell méglich ist, den merkwiirdigen Charakter, 
den die Kalziumlinien hiufig zeigen, als eine durch anomale Dispersion 


Fig. 219. 
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hervorgerufene Erscheinung aufzufassen. Wenn man sich auf den Boden 
seiner Theorie stellt, so ergibt sich von selbst die Konsequenz, daB die 
Helligkeit der Kalziumflocken in der Regel desto mehr zunehmen muB, 
je mehr sich das monochromatische Licht, in dem die Photographie 
aufgenommen wird, der wahren Absorptionslinie nihert. Ebenso ergeben 
sich die Veriinderungen im Aussehen der Spektroheliogramme bei Be- 
nutzung verschiedener Stellen der beiden Linien H, und K,. Wenn 
das zur Abbildung dienende Licht dem aiuBeren Rande von H, oder K, an- 
gehort, so ist der Brechungsindex nur wenig von eins verschieden. Daher 
gehdrt ein groBes Dichtegefille dazu, um diese Strahlen von dem gewohn- 
lichen Wege abzulenken und ihre Divergenz in bemerkbarem Mafe zu 
vergréBern oder zu yerringern. Die Gebiete, die sich in diesen Strahlen 
abzeichnen, werden daher auf die Stellen gréBten Dichtegefiilles be- 
schrainkt sein, die Floceuli werden fein und scharf erscheinen, wie wir 
es in den Bildern von Hale und Ellermann sehen. 

Je mehr aber der zweite Spalt des Spektroheliographen nach 
Wellenlingen hin verschoben wird, die dem inneren Rande der Linien 
H, und K, nahe liegen, desto kleinere Dichtegefille geniigen, um die 
Strahlen yon ihrem geraden Wege abzulenken, desto gréBer werden 
daher die hellen Flockengebiete werden, um schlieBlich selbst die Kerne 
der Sonnenflecken zu tiberdecken, wenn das benutzte Licht das der 
Linie H, oder K, selbst ist. (Vgl. Fig. 212 und 213.) 

Dazu kommt noch ein anderer Umstand. Wie eng wir auch den zweiten 
Spalt machen, immer hat er eine endliche Breite, und das durch ihn 
hindurchgehende Licht ist nicht streng homogen, sondern umfaBt eine An- 
zahl ein wenig voneinander-verschiedener Wellenlingen. Je mehr wir uns 
den eigentlichen Absorptionslinien nahern, desto schneller varuert der 
Brechungsexponent von einer Wellenlinge zur anderen, desto gréBer ist 
also die Verschiedenheit der Brechungsindizes fiir die verschiedenen Strahlen, 
die gleichzeitig den Kameraspalt des Apparates passieren. Die Gebiete, die 
im Lichte der verschiedenen an der Wirkung beteiligten Wellenlingen hell 
bzw. dunkel erscheinen, haben also fiir die verschiedenen abbildenden 
Strahlen eine merklich verschiedene Ausdehnung, das Bild muf daher un- 
scharf und verwaschen erscheinen. Auch dies entspricht der Beobachtung. 

In denjenigen Bildern, wo auf grofen Gebieten eine gesteigerte 
Helligkeit zu sehen ist, wo also ausgedehnte helle Flocken auftreten, 
mu8 das hier konzentrierte Licht an anderen Stellen fehlen. So er- 
klaéren sich die dunklen Kalziumflocculi der H,-Bilder auf die einfachste 
Weise, der Zusammenhang zwischen ihnen und den hellen Kalzium- 
flocken entspricht vollkommen demjenigen, der nach der Juliusschen 
Theorie zwischen den Flecken und den Fackeln besteht. 


378 Elfte Vorlesung. 


An denjenigen Stellen, wo die ausgedehnten Wirbel sich in der 
Sonnenatmosphire gebildet haben, mu8 nach Julius fiir alle in dieser 
Atmosphare vorhandenen, mit einander gemischten Gase ein mehr oder 
weniger grofes Dichtegefiille herrschen, und es kann daher nicht 
wunderbar erscheinen, wenn haufig die Flocken verschiedener Hlemente 
gewisse Ahnlichkeiten der Form und Anordnung zeigen. Dabei kann 
es leicht vorkommen, daB das gleiche Gebiet der Sonnenatmosphare fiir 
eine Spektrallinie, fiir die ein groBes Gefille des Brechungsexponenten 
besteht, die Strahlen sammelt und daher hell erscheint, ftir andere 
Linien aber, denen ein geringeres Gefille des Brechungsindex zukommt, 
die Strahlen divergenter macht, also dunkler erscheint als die normale 
Umgebung. So ist es leicht einzusehen, da hiufig dunkle Wasser- 
stofflocculi hellen Kalziumflocken entsprechen, wahrend ein Verstiindnis 
dieser Erscheinung sehr schwierig ist, wenn man die Flocken der ver- 
schiedenen Elemente als riumlich getrennte Gebiete betrachtet, in denen 
immer nur eines der Elemente in leuchtendem Zustande vorhanden ist, 
oder wenigstens vorherrscht. 

In der Tat mu8 man sagen, daB es Julius gelungen ist, die wich- 
tigsten Resultate der spektroheliographischen Methode von dem Stand- 
punkte seiner Theorie aus zu deuten, ohne da8 er hierzu eime neue 
physikalische Hypothese einzufiihren braucht. 

Lassen Sie uns jetzt von dem unsicheren Boden der Theorie wieder 
zu den Tatsachen der Beobachtung zuriickkehren. In dem schénen mit 
der Wasserstofflinie H, gewonnenen Sonnenbilde (Fig. 214) waren uns 
die merkwiirdigen Wirbelgebiete aufgefallen und wir hatten gesehen, 
da8 wahrscheinlich alle Sonnenflecken als Wirbel zu betrachten sind. 
Diese Hrscheinung hat Hale auf eine auSerordentlich wichtige und 
interessante Hntdeckung gefiihrt. Wie wir schon mehrfach erwihnt 
haben, hat man aus verschiedenen Griinden darauf geschlossen, daB die 
Gase der Sonnenatmosphiire ionisiert sind, und da dabei eine freie 
elektrische Ladung der Atmosphiire auftritt, daB also die Jonen der 
einen Art, in der iiuBeren Atmosphiire wahrscheinlich die negatiy ge- 
ladenen, in tiberwiegender Anzahl vorhanden sind. Nach den theoretisch 
wie experimentell gleich gut fundierten Grundanschauungen der Elektro- 
dynamik ist ein solcher Wirbel ionisierter Gase gleichbedeutend mit 
einem elektrischen Strom, der in dem von dem Wirbel eingenommenen 
Raume kreist, und zwar im Sinne der Wirbelbewegung, wenn die posi- 
tiven Ionen im Uberschu8 vorhanden sind, in entgegengesetztem Sinne, 
wenn die Anzahl der negativen Ionen iiberwiegt. Ein solcher Strom, 
gleichgiiltig ob er in einem metallischen Leiter flieBt oder ob er von 
bewegten Ionen gebildet wird, erzeugt ein magnetisches Feld, daher 
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werden die Sonnenwirbel der Sitz magnetischer Krifte sein, deren 
Kraftlinien im wesentlichen parallel zur Wirbelachse verlaufen. Wenn 
wir in einen solchen Wirbel hineinsehen, so hat das zu uns gelangende 
Licht seinen Weg durch die im magnetischen Kraftfeld befindlichen 
selektiv emittierenden und absorbierenden Gase genommen. Es sind 
daher dieselben Erscheinungen zu erwarten, die wir bei irdischen 
emittierenden und absorbierenden Gasen beobachten, wenn sie sich im 
magnetischen Felde befinden. Mit den Grundlagen dieser Erscheinungen 
miissen wir uns einen Augenblick beschiiftigen, wenn wir das richtige 
Verstiindnis fiir die Halesche Entdeckung gewinnen wollen. 

Schon im Jahre 1862 hatte Faraday‘), wie wir aus seinen nicht 
verdffentlichten Aufzeichnungen wissen, nach einer Hinwirkung des 
Magnetfeldes auf die Linienspektra gesucht, die von gefirbten Flammen 
ausgingen, aber ohne Erfolg. Spiter, 1885, fand Fievez”), daB durch 
Magnetisierung einer solchen Flamme die vorher einfachen Spektrallinien 
in der Mitte umgekehrt erschienen, also eine deutliche Verdnderung er- 


litten. Diese wichtige Entdeckung aber blieb unbeachtet, bis Zeeman’) 


1896 den gleichen Versuch anstellte. Er brachte zuerst eine Natrium- 
flamme zwischen die Pole eines kriftigen Elektromagneten und kon- 
zentrierte ihr Licht auf den Spalt eines Spektralapparates mit Row- 
landschem Gitter. Dabei beobachtete er eine deutliche Verbreiterung 
der beiden hellen D-Linien, wenn der EHlektromagnet erregt wurde. 
Sobald der Magnetismus aufhorte, gewannen die Linien auch ihr ur- 
spriingliches Aussehen wieder. Hine ganz analoge Erscheinung, Ver- 
breiterung der Absorptionslinien ergab sich, als er das Absorptions- 
spektrum von Natriumdampf untersuchte, der sich in emem an beiden 
Enden mit Glasplatten versehenen Porzellanrohr befand. Lorentz, dem 
Zeeman seine Entdeckung zugleich mit einer Idee zu ihrer Erklirung 
mitteilte, konnte vom Standpunkte der von ihm begriindeten Elektronen- 
theorie aus sofort iibersehen, da auBer der Verbreiterung der Linien 
auch noch eine Polarisation ihres Lichtes eintreten miisse, und es ge- 
lang Zeeman alsbald, die von Lorentz vorhergesagte Hrscheinung ex- 
perimentell aufzufinden. 

Wenn wir das von der leuchtenden Flamme in Richtung der mag- 
netischen Kraftlinien ausgesandte Licht untersuchen, so spaltet sich eine 
einfache Spektrallinie bei geniigender Dispersion des Apparates im 
magnetischem Felde in zwei Linien, die beide zirkular polarisiert sind, 


1) Vgl. B. Jones, Faradays life, H, 449, 1870. 

2) Ch. Fievez, Bulletin de l’Acad. des Sciences de Belgique (3) 9, 381, 1885; 
(3) 12, 30, 1886. 

3) P. Zeeman, Phil. Mag. (5) 43, 226—239, 1897 
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die eine rechts-, die andere linkszirkular, und die im Spektrum zu 
beiden Seiten der urspriinglichen Linie legen. Beobachten wir dagegen 
in Richtung senkrecht zu den Kraftlinien, so wird eine einfache 
Spektrallinie durch die Magnetisierung in drei Linien zerlegt, die alle 
drei linear polarisiert sind, die Polarisationsebene der mittleren steht 
senkrecht zu den magnetischen Kraftlinien, die der beiden ‘uferen 
Linien ist den Kraftlinien parallel. Die mittlere Linie hat dieselbe 
Lage im Spektrum wie die urspriingliche Spektrallinie, die beiden an- 
deren sind ein wenig nach rechts und links verschoben. Im magne- 
tischen Felde entstehen also aus dem urspriinglich unpolarisierten mono- 
chromatischen Lichte zwei bzw. drei monochromatische Strablenarten 
von etwas verinderter Wellenlinge und verschiedenem Polarisations- 
zustande. Diese Erscheinung bezeichnen wir als den direkten Zee- 
maneffekt; wenn wir in Richtung der Kraftlinien beobachten, ist es 
der longitudinale, beobachten wir senkrecht zu den Kraftlinien, so 
ist es der transversale Zeemaneffekt. Die doppelte bzw. dreifache 
Linie heiBt das normale Duplet bzw. Triplet. 

Diese Erscheinungen lassen sich leicht mit Hilfe der Elektronen- 
theorie aus der EHinwirkung des magnetischen Feldes auf die Schwin- 
gungen der das Licht aussendenden Hlektronen ableiten und das genauere 
Studium des normalen Zeemaneftekts hat dahin gefiihrt, die Annahmen 
der Hlektronentheorie in mehrfacher Hinsicht zu priazisieren. Aber 
keineswegs alle Spektrallinien zeigen dieses normale Verhalten, viele 
Linien, so auch — wie bei genauerer Untersuchung gefunden worden 
ist — die D-Linien des Natriums, benehmen sich im Magnetfelde nicht 
so einfach und iibersichtlich, sondern zeigen verschiedene komplizierte 
Typen der magnetischen Zerlegung. 

Ganz analog sind die Veriainderungen, die das Licht beim Durch- 
gange durch ein absorbierendes Gas im magnetischen Felde erleidet. 
Da nach dem Kirchhoffschen Gesetz, dessen qualitative Folgerungen 
hier wie tiberall gelten, die besonders stark emittierten Wellen auch 
besonders stark absorbiert werden, so muf beim Longitudinaleffekt das 
Gas, welches rechtszirkular polarisiertes Licht einer bestimmten Wellen- 
lange und linkszirkular polarisiertes einer anderen, sehr nahe benach- 
barten Wellenlinge aussendet, von der ersten Lichtart auch den rechts-, 
von der zweiten den linkszirkular polarisierten Anteil vorzugsweise 
absorbieren, den anderen aber ungeschwiacht hindurchlassen. Das ein- 
fallende natiirliche Licht kénnen wir uns in zwei gleich intensive und 
entgegengesetzt zirkular polarisierte Teile zerlegt denken, von der einen 
der beiden beim Longitudinaleffekt auftretenden Wellenliangen wird der 
links-, von der anderen der rechtszirkulare Anteil fast allein hindurch- 
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gelassen werden; von den beiden Absorptionslinien, die wir dunkel auf 
hellem Grunde sehen, die aber doch noch eine merkliche, unter Um- 
stiinden ziemlich grofe Lichtstiirke besitzen, wird daher die eine im 
wesentlichen linkszirkular, die zweite rechtszirkular polarisiert erscheinen. 
Die Absorptionslinien sind also in der gleichen Art polarisiert, wie die 
Emissionslinien beim direkten Effekt, nur der Sinn der Zirkularpolari- 
sation ist umgekehrt. Analog wird es beim Transversaleffekt sein, auch 
in der Absorption erscheinen statt einer Linie drei, aber hier ist die 
Polarisationsebene der mittleren Linie den Kraftlinien parallel, die der 
beiden anderen steht dazu senkrecht. Diese Erscheinung, die Zeeman 
in der angegebenen Art beobachten konnte, heiBt der inverse Zee- 
maneffekt. 

Die Beobachtung dieser Erscheinungen ist sehr schwierig; um sie 
rein zu erhalten, d. h. um eine deutliche Trennung der bei der Magne- 
tisierung entstehenden Linien zu bekommen, mu man sehr feine Spektral- 
limien auswahlen und eine sehr gro8e Dispersion zur Verfiigung haben. 
Sonst zeigt sich statt der Trennung der Linien nur eine Verbreiterung, 
und es sind nur an den Rindern und in der Mitte der verbreiterten 
Linien verschiedene Polarisationszustande zu beobachten, an den Zwischen- 
stellen iiberdecken sich die verschieden polarisierten Anteile. Daher 
werden alle Erscheinungen verschwommen und weniger deutlich ausgeprit. 

Durch den vorhin ausgefiihrten Gedankengang war Hale zu der 
Uberzeugung gekommen, daB in den Sonnenflecken sich das Zeeman- 
phainomen einstellen miisse, und daB es daher vielleicht im Spektrum 
der Sonnenflecken nachweisbar sei. Bei der Besprechung der Higen- 
tiimlichkeiten des Sonnenfleckenspektrums haben wir die in den Sonnen- 
flecken auftretenden umgekehrten Linien erwihnt, wie sie in Mitchells 
schematischer Zeichnung (Fig. 138, 8. 213) unter 5 und 6 dargestellt sind. 
Diese Linien wurden bisher stets als umgekehrte Linien betrachtet, 
aber man kann sie ebenso gut als Verdoppelungen der fiir gew6dhnlich 
einfachen Linien ansehen. Hale stellte sich die Frage, ob wir es hier 
nicht mit dem Zeemaneffekt zu tun haben und ob diese ,,umgekehrten“ 
Linien nicht das normale Duplet des inversen longitudinalen Zeeman- 
effekts darstellen. Die Beantwortung dieser Frage hatte groBe Schwierig- 
keiten, die Untersuchung des Polarisationszustandes bei Okularbeobachtung 
des Spektrums fiihrte zu keinem Resultat. Hrst Spektralphotographien 
mit Hales neuesten vorziiglichen Einrichtungen, dem Snow- und dem 
Turm-Teleskop, in Verbindung mit einem gewaltigen Spektrographen, 
gaben die HEntscheidung. 

Unter den Sonnenfleckenlinien, die bei groBer Dispersion als Doppel- 
linien erscheinen, befinden sich einige Linien des Hisens, Titans und 
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Chroms, an ihnen stellte Hale’) seine ersten Untersuchungen an. Wenn 
wir einen Sonnenfleck in der Mitte der Sonne beobachten, so sehen 
wir nahezu parallel zu der Wirbelachse, also parallel zur Richtung der 
Kraftlinien in ihn hinein, wir haben es also mit dem Longitudinaleffekt 
zu tun. Zur Untersuchung der Polarisation lieB Hale das Licht, bevor 
es den Spalt des Spektrographen erreichte, durch ein Fresnelsches 
Parallelepipedon und ein Nicolsches Prisma hindurchgehen. Das Parallel- 
epiped verwandelt zirkular polarisiertes Licht in linear polarisiertes, dessen 
Polarisationsebene gegen die Hinfallsebene um 45° gedreht ist, in dem 
einen oder anderen Sinne, je nachdem das einfallende Licht rechts- oder 
linkszirkular polarisiert ist. Das Nicolsche Prisma wird also in einer 
bestimmten Stellung, in der die Schwingungsebene des von ihm hin- 
durchgelassenen Lichtes mit der Schwingungsebene einer der beiden aus 
dem Fresnelschen Parallelepiped austretenden Komponenten des Zee- 
manschen Duplets iibereinstimmt, diese Komponente ungeschwicht 
hindurchlassen, die andere dagegen ausléschen. Gleichzeitig laBt es 
von dem Lichte des hellen Hintergrundes, welches ja gewdhnliches 
unpolarisiertes Photospharenlicht ist, nur die eine linear polarisierte 
Komponente hindurch, wihrend es die andere ausléscht. Der durch 
das Nicol hindurchgelassene, urspriinglich zirkularpolarisierte Strahl 
hat bei seinem Austritt aus dem Sonnenfleck und ebenso noch bei 
seinem Austritt aus dem Nicol die halbe Helligkeit des in die absor- 
bierenden Gase des Sonnenflecks eintretenden Lichtes dieser Wellen- 
lange, ebenso hat das aus dem Nicol austretende Licht des benachbarten 
hellen Hintergrundes die halbe Helligkeit, wie beim Eintritt in den Sonnen- 
fleck. Daher wird sich diese Komponente nicht mehr von dem hellen 
Hintergrunde abheben, die ihr entsprechende dunkle Linie im Spektrum 
wird verschwinden. Die andere Komponente dagegen, die in dem Nicol 
vollkommen ausgeléscht wird, wird auf dem hellen Hintergrunde deut- 
lich als schwarze Linie zu sehen sein. Wenn wir den Nicol um 90° 
drehen, so miissen beide Komponenten der Doppellinie die Rollen tau- 
schen. Zum Vergleich photographierte Hale tiber und unter dem 
Fleckenspektrum noch das Spektrum einer benachbarten wirbelfreien 
Stelle der Photosphare. Die Linien dieses Spektrums miissen bei der 
Drehung des Nicols ungeandert bleiben. 

Auf diese Weise gelang Hale fiir eine Anzahl von Doppellinien 
des Fleckenspektrums der Nachweis, daB die eine der beiden Kompo- 
nenten rechts-, die andere linkszirkular polarisiert war. Bei einer be- 
stimmten Stellung des Nicols war die eine Komponente deutlich schwarz 


1) G. E. Hale, Astrophys. Journ. 28, 315—343, 1908. 
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auf dem hellen Hintergrunde, die andere zwar nicht ganz, aber doch 
fast ganz verschwunden, bei einer Drehung des Nicols um 90° ver- 
schwand die erste Komponente, wiihrend die zweite deutlich hervortrat. 
Dabei blieben nicht bloB die Linien des Vergleichsspektrums ungeiindert, 
sondern, was die Realitat der Erscheinung noch deutlicher beweist, auch 
diejenigen Linien im Fleckenspektrum, die durch Absorption in der 
Erdatmosphire entstehen. Daf die Linien nicht immer vollstiindig ver- 
schwinden, ist leicht daraus zu erkliren, daf wir niemals absolut genau 
in Richtung der magnetischen Kraftlinien in den Fleck hineinsehen, so 
da8 wir es statt mit zwei zirkularpolarisierten Komponenten mit zwei 
elliptisch polarisierten zu tun haben. 

Wenn der zur Untersuchung gelangende Sonnenfleck in der Nahe 
des Sonnenrandes steht, so sehen wir nahezu in Richtung senkrecht 
zu den magnetischen Kraftlinien in ihn hinein, es sind also Erschei- 
nungen zu erwarten, welche denen des transversalen inversen Zeeman- 
effekts sehr Ahnlich sind. 

Da es sich hier nur um linear polarisiertes Licht handelt, so be- 
darf es zu semer Untersuchung nicht des Fresnelschen Parallelepipeds, 
der Nicol allein geniigt. In der Tat zeigte sich bei einigen im Flecken- 
spektrum verbreiterten Linien in einer bestimmten Stellung des Nicols 
eine deutliche Schwichung der Rinder, in der dazu senkrechten Stellung 
eine deutliche Schwichung der Mitte der Linie. Das entspricht also 
dem Falle, daB die Dispersion nicht ausreicht, um die drei Linien des 
Triplets voneinander zu trennen, so daf die drei Linien als eine einzige ver- 
breiterte Linie erscheien, deren Rinder entgegengesetzt linear polarisiert 
sind, wie die Mitte. Auffallend allerdings war es, daf einige Linien, die 
bei der Stellung des Flecks auf der Mitte der Sonne das normale 
Duplet zeigten, ebenfalls als Duplet erschienen, wenn der Fleck in un- 
mittelbarer Nahe des Randes sich befand, wahrend man doch hier den 
Transversaleffekt, also das normale Triplet, hatte erwarten sollen. Diese 
im ersten Augenblick etwas bedenklich erscheinende Tatsache klart sich 
aber, wie King durch Beobachtung derselben Linien im Funkenspektrum 
nachwies, dadurch sehr einfach auf, da die betreffenden Linien beim 
Transversaleffekt gar nicht das normale Triplet zeigen, sondern hier 
ebenfalls als Doppellinien erscheinen. Andere Linien, die im Funken- 
spektrum das normale Triplet geben, erschienen auch im Sonnenflecken 
beim Transversaleffekt dreifach. 

Nach alledem kann es wohl kaum mehr einem Zweifel unterliegen, 
daB die Verdoppelung und Verdreifachung mancher Fleckenlinien tat- 
sichlich als Zeemaneffekt aufzufassen ist, und daB die Flecken als 
Sitz magnetischer Felder zu betrachten sind. 
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Hale hat einen groBen Teil seiner bisherigen Untersuchungen an 
zwei Flecken ausgefiihrt, die nahe beieinander, der eine nérdlich, der 
andere siidlich vom Sonneniiquator zu sehen waren. Unsere Bilder 
(Fig. 220 und 221) zeigen diese beiden Flecken in spektroheliographischer 
H,-Aufnahme am 7. und am 9. September 1908. Die Struktur der 
Flocken deutet fiir den nérdlichen (oberen) Fleck eine Wirbelbewegung 
im entgegengesetzten 
Sinne des Uhrzeigers, 
fiir den siidlichen eine 
Drehung im Sinne des 
Uhrzeigers an. Ubri- 
gens fanden sich Flek- 
ken mit entgegenge- 
setztem Drehungssinn 
auch auf derselben 
Halbkugel der Sonne. 
Entsprechend dem ent- 
gegengesetzten Rota- 
tionssinn zeigte sich 
bei den Linien der 
beiden Flecken auch 
ein entgegengesetzter 
Sinn der Polarisation 
beim Zeemaneffekt. 
Beim _—_ Longitudinal- 
effekt war bei der 
gleichen Stellung des 
Parallelepipedons und 
des Nicols fiir den 
einen Flecken die nach 
der violetten Seite des 
Spektrums hin verschobene Komponente des Duplets verschwunden, fiir 
den anderen die nach rot hin verschobene; diejenige Komponente also, 
die in dem einen Flecken rechtszirkular polarisiert ist, ist in dem 
anderen linkszirkular und umgekehrt. Indem Hale Fleckenlinien und 
Funkenlinien bei der gleichen Stellung der polarisierenden Teile des 
Apparates untersuchte, konnte er auch feststellen, ob ein bestimmter 
Sonnenflecken uns seinen magnetischen Nordpol oder den Stidpol zukehrt, 
und so aus dem durch die Anordnung der Flocken gegebenen Drehungs- 
sinne des Wirbels finden, ob die positiven oder die negativen Ionen im 
Uberschu8 vorhanden sind. Es ergab sich in Ubereinstimmung mit den 
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Annahmen der Arrheniusschen Theorie, daf das magnetische Feld 
in den Sonnenflecken durch die Bewegung negativer Ionen entsteht. 

Aus der Gréfe des Zeemaneftekts, d. h. der Entfernung der beiden 
Komponenten des Duplets, laBt sich auch auf die Stiirke der magne- 
tischen Felder in der Sonne ein SchluB ziehen. Bei den bisher unter- 
suchten Flecken fand Hale ziemlich iibereinstimmend Felder von un- 
gefihr 3000 GauB, wenn er die Hisenlinien benutzte. Mit anderen 
Linien ergaben sich zum Teil fiir denselben Flecken erheblich kleinere 
Werte, und auch die mit verschiedenen Linien des gleichen Elements 
gvewonnenen Zahlen 
fiir die Feldstiirke 
stimmen nicht im- 
mer tiberein. Dies 
kénnte man nach 
Hale méglicher- 
weise durch die An- 
nahme erkliren, daB 
die verschiedenen 
Elemente in ver- 
schiedenen Hoéhen 
sich befinden, und 
da8 auch die ver- 
schiedenen Linien 
desselben Elements 
in verschiedenen 
Niveaus zustande 
kommen. Jedenfalls 
sind die beobach- 
teten magnetischen 
Felder keineswegs sehr stark, wir kénnen mit unseren besten Hlektro- 
magneten, allerdings nur in einem sehr kleinen Gebiete,- Felder bis zu 
40000 GauB erreichen. Eine Uberschlagsrechnung, die zuerst von Zeeman’) 
ausgefiihrt worden ist, zeigt, daB die auf der Sonne beobachteten Felder 
sich ohne Zwang durch die Bewegung der Jonen in den Wirbeln er- 
klaren lassen. DaB diese magnetischen Felder auf der Sonne nicht dazu 
dienen kénnen, durch ihre direkte magnetische Wirkung die Beziehungen 
zwischen Sonnenflecken und Erdmagnetismus zu erklaren, brauchen wir 
nach dem, was wir friiher hiertiber gesagt haben, wohl kaum nochmals 
hervorzuheben. 


Fig. 221. 


1) P. Zeeman, Nature 78, 369—370, 1908. 
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So ist durch diese schéne Entdeckung, auf die Hale durch seine 
spektroheliographischen Studien gefiihrt wurde, eines der feinsten 
optischen Phinomene, in dem sich die innere Verwandtschaft zwischen 
Licht und Elektromagnetismus am unmittelbarsten offenbart, und dessen 
Untersuchung schon bei Laboratoriumsversuchen die gréBten Schwierig- 
keiten bereitet, auch auf der Sonne nachgewiesen worden. In gewissem 
Sinne freilich ist die Beobachtung des Zeemaneffekts auf der Sonne 
bequemer als im physikalischen Laboratorium, da wir uns hier geeig- 
nete Lichtquellen und ein geniigend starkes magnetisches Feld erst 
kiinstlich herstellen miissen, die uns auf der Sonne von der Natur selbst 
geliefert werden. 

So gro8 auch die Anerkennung ist, die wir dem erfolgreichen 
amerikanischen Forscher fiir seine Geistestat zollen miissen, so wollen 
wir doch nicht vergessen, daB auch das gréBte Genie diese epoche- 
machende Kntdeckung nicht hiitte machen kénnen, ohne die vorziig- 
liche, nur durch gewaltige Geldmittel erméglichte Hinrichtung seines 
Observatoriums. Méchte die Erkenntnis, daB in dem friedlichen Wett- 
bewerb der Vélker auf dem Gebiete der Astrophysik, wie in den Natur- 
wissenschaften iiberhaupt, nicht bloB die geistigen, sondern ebenso die 
materiellen Mittel entscheidend sind, doch endlich auch bei uns in 
Deutschland zum Durchbruch gelangen und dhnliche Friichte zeitigen! 


Zwolfte Vorlesung. 


Strahlung und Temperatur der Sonne. 


Beleuchtungsstiirke und Flichenhelligkeit der Sonne. Verteilung der 
Helligkeit, der chemischen und der Warme-Strahlung auf der Sonnen- 
scheibe. Methode von Julius. Hxtinktion der Sonnenatmosphire. 
Theorien von Schwarzschild, Emden, Arrhenius, Seeliger und 
Schmidt. Verteilung der Energie im Sonnenspektrum. Bologramme. 
Fraunhofersche Linien im Ultrarot. Atmosphirische Linien.  All- 
gemeine Absorption der Erdatmosphire. Solarkonstante. Pouillets 
Pyrheliometer. Hxtinktionsformel. Aktinometer von Violle und von 
Angstrém. Kompensations-Pyrheliometer. Methode von Scheiner und 
von Langley. Beobachtungen von Abbot und Fowle. Resultate. 
Effektive Sonnentemperatur. Wahre Temperatur der Sonne. Energie- 
strablung der Sonne. Konstanz der Sonnentemperatur. Warmequellen 
auf der Sonne. 


Unsere bisherigen Resultate haben wir im wesentlichen dadurch 
gewonnen, daB wir die Qualitiit der von der Sonne und den auf ihr 
sichtbaren Erscheinungen ausgehenden Strahlung untersucht haben; wir 
haben ihre spektrale Zusammensetzung so genau wie méglich zu er- 
griinden gesucht und daraus unsere Schliisse auf die Natur der Vor- 
giinge gezogen, von denen uns das Sonnenlicht Kunde bringt. Heute 
wollen wir uns mit denjenigen Untersuchungen beschaftigen, die sich 
auf die Messung der Intensitit der Sonnenstrahlung beziehen. 

Der Anteil der Sonnenstrahlung, der sich uns am unmittelbarsten 
bemerkbar macht, ist die sichtbare Strahlung, das Licht im engeren 
Sinne des Wortes, ihr wollen wir uns zunaichst zuwenden. Keinem 
Sehenden kann es entgehen, dai die von der Sonne zu uns gelangende 
Lichtfiille die aller anderen natiirlichen und kiinstlchen Lichtquellen 
weit iiberstrahlt. So tritt uns als erste Aufgabe die entgegen, die von 
der Sonne auf der Erdoberfliche erzeugte gewaltige Helligkeit zu 
messen, d. h. mit der als Hinheit der Lichtstiirke angenommenen. Meter- 
kerze zu vergleichen. 

: 25* 
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Alle photometrischen Messungen beruhen auf dem gleichen allge- 
meinen Prinzip. Wir schaffen uns ein Kriterium dafiir, daB die beiden 
zu vergleichenden Lichtquellen, jede an einer bestimmten Stelle des 
Raumes die gleiche Helligkeit erzeugen, und veraindern die von der 
einen Lichtquelle oder auch von beiden zu der betreffenden Stelle ge- 
langende Lichtmenge in meBbarer Weise so lange, bis unser Kriterium 
uns Helligkeitsgleichheit anzeigt. Die meisten photometrischen Kriterien 
besitzen den gréBten Grad der Genauigkeit fiir gleichgefairbte Licht- 
quellen, sie werden desto ungenauer, je gréBer die Farbungsdifferenz 
der zu vergleichenden Lichter ist. _Die Vorrichtungen zur meBbaren 
Verinderung der Lichtmengen, die in der Praxis meistens in Methoden 
zur Schwiichung der helleren Lichtquelle bestehen, geben desto weniger 
genaue Resultate, je gréBer die Intensitiitsverschiedenheit der beiden 
Lichtquellen ist. Wenn wir das Licht der Sonne mit dem der Normal- 
kerze vergleichen wollen, so haben wir es mit zwei Lichtquellen zu tun, 
fiir die sowohl die Fiarbung als auch die Intensitaét ungeheuer ver- 
schieden ist, daher sind die Vorbedingungen fiir eine genaue Messung 
sehr ungiinstig. Jedoch tritt die durch die Farbungsverschiedenheit her- 
vorgebrachte Schwierigkeit gegen die in der groBen Intensitiitsdifferenz 
liegende praktisch so in den Hintergrund, daB es ziemlich gleichgiiltig 
ist, welches photometrische Prinzip wir anwenden, die Genauigkeit des 
Resultates hiingt wesentlich von der Messung der Lichtschwichung ab. 

Der erste, der versucht hat das Licht der Sonne mit dem der 
Kerze zu vergleichen, war wohl Bouguer') (1725). Er lieB das 
Sonnenlicht durch eine kleine, mit einer Konkavlinse bedeckte Offnung 
von etwa 0,225 cm Durchmesser in ein dunkles Zimmer fallen. Die 
Linse zeichnete auf einem 180 cm entfernten weifen Schirm einen 
hellen Kreis von 24,3 cm Durchmesser, schwiichte also die Helligkeit 
des Lichts im Verhiiltnis von 2,257 zu 2437, oder auf den 11664 
Teil. Um mit einer Wachskerze die gleiche Helligkeit auf dem Schirm 
herzustellen muBte sie in eine Entfernung von 43,3 em gebracht werden. 
Da die von einer annahernd punktférmigen Lichtquelle auf einem Schirm 
hervorgebrachte Helligkeit im umgekehrten Verhiltnis zum Quadrate 
der Entfernung zwischen Lichtquelle und Schirm sich dndert, so be- 
rechnete sich die Helligkeit der Beleuchtung durch die Sonne zu 


ae = ungefiihr 62000 Meterkerzen. Das wiire die Helligkeit, die 
die Sonne an der kleinen Offnung im Fensterladen hervorgebracht hatte. 
Das dorthin gelangte Licht aber ist durch die Erdatmosphire hindurch- 


gegangen und dadurch geschwicht worden, und zwar hingt diese 


1) P. Bouguer, Traité d’optique, Paris, 1760, 8. 85. 
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Schwichung von dem Stande der Sonne ab; denn der von dem Sonnen- 
licht in der Erdatmosphiire zuriickgelegte Weg ist desto gréfer, je tiefer 
die Sonne steht. Wenn wir die Sonnenhdhe kennen, bei der die Be- 
obachtung angestellt ist, kénnen wir nach den Beobachtungen tiber die 
Extinktion des Lichts in der Erdatmosphiire mit ziemlicher Anniherung 
angeben, wie groB die Helligkeit bei senkrechtem Durchgange des 
Lichtes durch die Erdatmosphiire sein wiirde. Ebenso lift sich dann 
auch berechnen, wie gro8 die Helligkeit sein wiirde, wenn keine ab- 
sorbierende Atmosphiire vorhanden wiire und das Sonnenlicht senkrecht 
auf die Erdoberfliche einfallen wiirde. Bei Bouguers Versuchen stand 
die Sonne 31° iiber dem Horizont. Es folet daher aus seinen Messungen, 
daB die Sonne im Zenit stehend ohne die Erdatmosphire eine Flache 
in senkrechter Richtung mit einer Lichtstirke von etwa 75600 Meter- 
kerzen beleuchten wiirde. Dieses Resultat ist nur als eine erste An- 
naherung zu betrachten. Die Reflexion und Absorption der Linse, die 
an 10°, betragen kann, ist dabei nicht beriicksichtigt. 

Im Jahre 1799 bediente sich Wollaston’) zu abnlichen Messungen 
des Rumfordschen Schattenphotometers. Er lieB das Sonnenlicht eben- 
falls durch eine kleine Offnung, aber ohne Linse in das Zimmer dringen 
und verschob eine Kerze so lange, bis die von beiden Lichtquellen 
herriihrenden Schattenbilder eines diinnen Stabes auf einem dicht da- 
hinter aufgestellten weiSen Schirm gleich dunkel erschienen. Auf diese 
Weise fand er die Zahl von 60000 Meterkerzen, da er aber die Sonnen- 
hdhe bei diesen Versuchen nicht angegeben hat, so ist die Korrektion 
wegen der Extinktion unsicher. Nimmt man an, dak Wollaston 
seine Messungen am Mittag ausgefiihrt hat, so wiirde sich fir die 
Lichtstiirke im Zenit, aber unter Wirkung der Erdatmosphire, die 
Zahl 61500 Meterkerzen als ein Maximalwert ergeben, der also nur 
wenig von dem Bouguerschen Wert abweicht. 

Von spateren Versuchen seien noch die von Exner”) aus dem 
Jahre 1886 genannt. Er bediente sich zur Schwichung des Sonnen- 
lichts eines rotierenden Sektors, der durch verstellbare Hinschnitte einen 
meSbaren Bruchteil der Strahlung auf den Photometerschirm hindurch- 
lieB. Dieser bestand aus einem rechteckigen Prisma aus Gips, das 
ein wenig aus der gegen beide Lichtquellen symmetrischen Stellung 
herausgedreht werden konnte. Durch diese Drehung wurde die letzte 
feine Einstellung auf gleiche Helligkeit gemacht, die Abhingigkeit der 
Helligkeit von dem Einfallswinkel wurde empirisch bestimmt. Exner 

1) W. H. Wollaston, Phil. Trans., 1829, 19. 


2) Franz Exner, Sitzungsber. d. k. Akad. d. Wiss. z. Wien. Math.-Naturw. 
Kl. 94, 345, 1886; Repert. d. Phys. 22, 605—615, 1886. 
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untersuchte aber nicht die Gesamthelligkeit, sondern nur die Intensitat 
yon drei verschiedenen Farben, rot, griin und blau, die er mit Hilfe ab- 
sorbierender Mittel aus dem weiBen Licht absonderte. Fiir das durch 
ein griines Glas hindurchgehende Licht, das den mittleren Teil des 
Spektrums zwischen D und F’ umfaBte, fand er unter Beriicksichtigung 
der Extinktion fiir die von der Sonne im Zenit hervorgebrachte 
Lichtstiirke den Wert 46500 Meterkerzen. 

Aus allen Versuchen kommt Miiller’), dessen Darstellung ich 
hier im wesentlichen gefolet bin, zu dem SchluB, daB die Sonne im 
Zenit eine Beleuchtungsstiirke von etwa 50000 Meterkerzen hervor- 
bringt, welche Zahl, wenn die Erdatmosphiire nicht vorhanden wire, 
auf 60000 Meterkerzen steigen wiirde. Hertzsprung”) hat sich be- 
miiht, aus spektralphotometrischen Vergleichungen des Sonnenlichts 
mit der Hefnerlampe von Else Kéttgen*) in Verbindung mit den 
Resultaten von K. Angstrém4) tiber die Energieverteilung im Spektrum 
der Hefnerlampe die Lichtstirke der Sonne auf Grund der Planck- 
schen Spektralgleichung zu berechnen. Er will als Mittel aus den 
besten optischen Bestimmungen den Wert von 100000 Meterkerzen 
auBerhalb der Atmosphire vorliufig annehmen. 

Ob man als Lichteinheit die Hefnerkerze oder irgend eine der 
frither tiblichen Kerzen annimmt, ist bei der grofen Unsicherheit der 
angegebenen Zahlen unerheblich. Aus dem von Miiller angenommenen 
Werte wiirde folgen, daf man in einer Entfernung von der Erde, die 
der Sonnenentfernung gleich ist, die Zahl von etwa 134 >< 10” oder 
1340 Quadrillionen Kerzen aufstellen miiBte, um die, gesamte Licht- 
wirkung der Sonne zu ersetzen. 

Fiir die mittlere Fliachenhelligkeit der Sonne findet man aus der 
fiir die Beleuchtungsstiirke gefundenen Zahl, daB sie etwa 220000 mal 
so groB ist wie die Flichenhelligkeit einer englischen Normalkerze. Es 
legen auch einige Versuche vor, die Flachenhelligkeit der Sonne mit 
der von intensiven irdischen Lichtquellen direkt zu vergleichen. So 
haben Fizeau und Foucault auf photographischem Wege die Hellig- 
keit der Sonnenoberfliche 146 mal so groB gefunden, wie die des Dru- 
mondschen Kalklichts und ungefihr 3mal so gro wie die des elek- 
trischen Kohlebogens; diese Zahlen beziehen sich jedoch nicht auf die 
optische Helligkeit, sondern auf die photographische Wirkung. Langley 


1) G. Miller, Photometrie der Gestirne, Leipzig 1897, S. 308 ff. 

2) E. Hertzsprung, Ztschr. f. wissensch. Photogr. 3, 173—181, 1905. 

3) E. Kdttgen, Wied. Ann. 53, 773811, 1894. 

4) K. Angstrom, Acta Reg. Soc. Upsal. 1903; Physical Review, 17, 302—314, 
1903; Phys. Ztschr. 5, 456—457, 1904. 
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hat das Sonnenlicht mit dem von geschmolzenem Stahl im Bessemer- 
ofen ausgestrahlten Lichte verglichen, wobei sich die Flichenhelligkeit 
der Sonne 5300mal so groB ergab, wie die des Stahls. Hin Vergleich 
der Sonnen- und Mondhelligkeit ergibt, da die Sonne etwa 600000 mal 
so hell ist wie der Mond, eine Zahl, von der wir schon in der zehnten 
Vorlesung (8.309) Gebrauch gemacht haben. Alle diese Angaben haben 
nur den Wert einer allgemeinen Orientierung, auf Genauigkeit kénnen 
sie keinen Anspruch erheben. 

Die Flichenhelligkeit ist aber — auch wenn man von den Er- 
scheinungen der Granulation, Flecken und Fackeln absieht — keines- 
wegs auf der ganzen Sonnenoberfliche gleich gro’, sondern sie nimmt, 
wie wir schon in der zweiten Vorlesung (5.27) bemerkt haben, nach dem 
Rande hin sehr stark ab. Diese Tatsache ist wohl zuerst von dem 
Jesuitenpater Chr. Scheiner betont worden, den wir schon als eifrigen 
Beobachter der Sonnenflecken kennen gelernt haben; trotzdem glaubten 
Galilei und Huyghens, ja sogar noch viel spiter der Begriinder 
der Photometrie, Lambert, daB die Sonne iiberall gleich hell sei. 
Auch auf diesem Gebiete war es Bouguer’), der die ersten quantita- 
tiven Beobachtungen anstellte, er gab an, da sich die Intensititen im 
Zentrum und an einer Stelle, deren Entfernung vom Sonnenrande gleich 
dem vierten Teil des Radius ist, wie 48 zu 35 verhalten, was mit den 
besten neueren Messungen sehr gut iibereinstimmt. Dieses Resultat 
wurde aber spiiter mehrfach angezweifelt, so auch von Arago, nach 
dessen Schiitzung die Helligkeit von der Mitte bis zum Rande héchstens 
um 7/,, abnimmt. 

Von neueren Messungen sei zuerst die von Chacornac”) erwahnt. 
Er entwarf ein Bild der Sonne mit Hilfe emes Fernrohrobjektivs und 
blendete daraus durch einen undurchsichtigen Schirm, in dem sich zwei 
kleine Offnungen befanden, die zur Untersuchung kommenden Stellen 
heraus. Die Helligkeit dieser beiden Stellen verglich er mit Hilfe 
einer Polarisationsmethode. Er machte schon darauf aufmerksam, daf 
eine Fiarbungsdifferenz zwischen Mitte und Rand auftritt, die die 
Messungen sehr erschwert, und wies schon damals auf die Wichtigkeit 
spektralphotometrischer Beobachtungen hin. 

Hine ausgedehnte Messungsreihe verdanken wir Pickering und 
Strange®) (1874). Sie verglichen mit Hilfe eines Bunsenschen 
Photometers die Helligkeit einer aus dem Sonnenbilde ausgeblendeten 


1) P. Bouguer, Traité d’optique, S. 90. 

2) J. Chacornac, Comptes rendus 49, 806—810, 1859; 58, 503—506, 1864. 

3) E. C. Pickering und A. Strange, Proc. of the Americ. Acad. of Arts and 
Sciences, New Series 2, 428, 1874. 
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Stelle mit einer Normalkerze. Ihre Resultate fiir die relative Hellig- 
keit des Sonnenlichts sind in der letzten Spalte der Tabelle 25 wieder- 
gegeben, die Helligkeit in der Mitte ist mit 100 bezeichnet, so da die 
Zahlen direkt die Helligkeit einer jeden Stelle in Prozenten der 
Helligkeit des Zentrums darstellen. Der Abstand von der Mitte ist in 
Bruchteilen des Radius der Sonnenscheibe angegeben. 

Im Jahre 1877 wurde die von Chacornac gegebene Anregung 
zur Tat. H.C. Vogel") stellte mit Hilfe eines Spekralphotometers sehr 
genaue und umfassende Messungen iiber die Helligkeit der verschiedenen 
Spektralfarben auf der Sonne an, indem er immer die Helligkeit einer 
bestimmten Stelle der Sonnenscheibe mit der Gesamthelligkeit der Sonne 
verglich und so die Fehlerquellen vermied, die bei der von Pickering 
und Strange angewandten Methode durch die Schwankungen der Ver- 
gleichslichtquelle und die Verainderungen des Sonnenlichts infolge des 
wechselnden Zustandes der Erdatmosphiare mitwirken. Seinen Resultaten 
ist der Hauptteil der Tabelle 25 gewidmet. 


Tabelle 25. 


Helligkeitsverteilung auf der Sonnenscheibe. 


Abstand || Spektrale Intensitiit nach H. C. Vogel |} =: esamne 
von der intensitit 
Sonnen- Violett. a) Tadice ‘ Elan Griin | Gelb | Rot Pi Rripie g 
mitte | 405—412 ceae | 440—446 we | 467—473 fee | 510—515 ute 5TS—H85 ume | 658—666 wae goose ge 
0,00 100,0 100,0 100,0 100,0  100,0 | 100,0 | 100,0 | 
0,10 99,6 99,7 99.7. |) = 99-97 99,8 . 99,9 99,2 | 
0,20 98,5 98,7 98,8 98,7 99,2 99,5 97,6 
0,30 96,3 96,8 97,2 96,9 98,2 98,9 95,7 
0,40 93,4 94,1 94,7 94,3 |, 96,7 98,0 93,8 
0,50 88,7 90,2 91,3 90,7 94,5 96,7 aie 
0,60 82,4 84,9 87,0 86,2 90,9 94,8 87,4 
0,70 74,4 77,8 80,8 | 80,0 84,5 91,0 82,3 
0,75 69,4 73,0 76,7 75,9 80,1 88,1 78,8 
0,80 63,7 67,0 11% 70,9 74,6 84,3 74,5 
0,85 56,7 59,6 65,5 | 64,7 67,7 79,0 69,2 
0,90 47,7 50,2 57,6 56,6 59,0 71,0 63,2 
| 0,95 34,7 35,0 45,6 44,0 46,0 58,0 55,4 
| 1,00 13,0 14,0 16,0 16,0 25,0 30,0 || 87,4 


Aus dieser Tabelle geht hervor, da die Abnahme der Intensitit 
nach dem Rande hin fiir das violette Ende des Spektrums erheblich 
gréBer ist als fiir das rote, wodurch sich die Fiarbungsverschiedenheit 


i) PEC: Vogel, Sitzungsber. d. Akad. d. Wiss. z. Berlin. 1877, 104—142. 
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zwischen Mitte und Rand erkliirt. Auffallend ist die Unterbrechung 
der im itibrigen fiir jede Stelle der Sonnenoberfliche stetigen Zunahme 
der Zahlen von violett nach rot zwischen der Wellenlinge 473 und 
510 wu. Die Pickeringschen Zahlen stimmen mit den von Vogel 
fiir rot und gelb gefundenen Werten ziemlich gut tiberein, nur am 
aubersten Rande, wo die Pickeringschen Zahlen wegen der gréferen 
zar Untersuchung dienenden Gebiete zu gro8 ausfallen miissen, finden 
sich erhebliche Unterschiede. 

Die Verteilung der Strahlungsintensitit auf der Sonnenscheibe ist 
nicht blo& mit dem Auge, sondern auch durch die chemische und 
Warmewirkung der Strahlen gemessen worden. Die chemische Wirkung 
des Sonnenlichts wurde nach einer von Bunsen und Roscoe ange- 
gebenen Methode durch die Schwirzung von Chlorsilberpapier bestimmt, 
und zwar im Jahre 1863 durch Roscoe’) an nur wenigen Stellen der 
Sonnenscheibe und 1872 in eingehenderer Veruchsreihe von H. C. Vogel.”) 
Die Resultate sind in der Tabelle 26 wiedergegeben. 


Tabelle 26. 


Chemische Intensitit des Sonnenlichts. 


| Abstand von Ee 


der Mitte ences 


0,00 |” 100;0 
0,20 a 
0,40 a 
ah OiG0s = 
0,80 = 
0,85 50,9 
0,90 = 
0,95 = 
1,00 29,7 


Die Zahlen fiir den Sonnenrand weichen sehr stark voneinander ab, 
~ was bei der Schwierigkeit der Messung an dieser Stelle, wo es sehr genau 
darauf ankommt, wie groB das zur Beobachtung gelangende Gebiet ist 
und wie nahe an den Rand man mit der Messung herankommt, nicht zu 
verwundern ist. Die Empfindlichkeit des Chlorsilberpapiers liegt haupt- 
sichlich im Violett und Ultraviolett, und in der Tat stimmen die 


1) H. E. Roscoe, Proc. Roy. Soc. London 12, 648—650; Pogg. Ann. 120, 
331—333, 1863. 

2) H. C. Vogel, Verhdl. d. Kgl. Siichs. Ges. d. Wissensch. 24, 135—141, 
1872; Pogg. Ann. 148, 161—168, 1873. 
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gefundenen Zahlen mit den von Vogel fiir violettes Licht spektralphoto- 
metrisch bestimmten sehr gut iiberein. 

Neuerdings haben Schwarzschild und Villiger*) mit Hilfe 
einer photographischen Methode die Intensititsverteilung fiir ultra- 
violette Strahlen von der Wellenlinge 320—325 wu untersucht. 

Uber die Warmewirkung liegen ziemlich zahlreiche Untersuchungen 
vor, die teils mit der Thermosiule, teils mit dem Bolometer ausgefiihrt 
sind. In der folgenden Tabelle sind einige Resultate zusammengestellt. 
Die zweite Kolumne enthalt die von Vogel zu einer Reihe vereinigten 
nahezu vollkommen iibereinstimmenden Werte von Secchi und Vogel. 


Tabelle 27. 


Wirmeintensitat des Sonnenlichts. 


| Abstand von | Secchi?) u. 


Langley *) Frost*) | Mittel 


| der Mitte | Vogel’) 
0,00 100 Loe 100.0), i) 5100.0 100 | 
0,20 99 99,5 99,4 | 99 
0,40 98 96,8° | 96,3 | 97 
0,60 | | 94 | 92,2 89,3 (| 92 
C704 4 89 88,4 84,6 87 
080. 82 | 82,5 77,9 81 
0,90 69 72,6 | 68,0 70 
O06 7) | A eh 57,2 59 | 
0,98 =| (47) | 50,1 | 50,0 49 
L000 sa Sapte 
| { i 


Die Ubereinstimmung der verschiedenen Reihen ist erstaunlich 
gut, und das Mittel stimmt mit der optischen Bestimmung von Vogel 
fiir rot gut iberein. 

Die Intensititsverteilung im Sichtbaren und fiir einen Teil des 
Ultraroten ist bis 1500 wu von Very®) mit Hilfe des Spektrobolo- 


1) K. Schwarzschild und W. Villiger, Phys. Ztschr. 6, 737—744, 1905; 
Astrophys. Journ. 23, 284—305, 1906. 

2) A. Secchi, Mem. d. Osserv. d. Coll. Rom. 1851, App. 3; Astron. Nachr. 34, 
219222; 35, 277—278, 1852; Mem. Spettr. Italian 4, 121, 1875. 

3) H. C. Vogel, Sitzungsber. d. Akad. d. Wiss. z. Berlin. 1877, 104—142. 

4) 8. P. Langley, Americ., Journ. of Science (3) 10, Suppl. 489—497, 1875; 
Comptes rendus 80, 746—749 u. 819—822, 1875; S1, 436—439, 1875. 

5) EH. B. Frost, Astr. Nachr. 180, 129—146, 1892. 

6) Fr. V. Very, Astrophys. Journ. 16, 73—91, 1902. 
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meters, bis 2000 uw von Abbot und Fowle') mit dem Spektrobolo- 
graphen untersucht worden. Very gibt folgende Tabelle: 


Tabelle 28. 
Spektrale Intensititsverteilung auf der Sonnenscheibe 
nach Very. 


Abstand von ‘ ; oan eee) 

| Meet 646 468 | 55 3 eae 010 500 

der Mitte | 4 468 | 550 615 | 781 101 1500 wp 
0,00 1000 1000  400,0 | 100,0 | 100,0 | 100,0 | 100,0 
0,50 85,8 | 90,2 93,3 94,8 94,1 943 | 95,9 | 

WO | Tks | 76,4 83,1 84,5 88,5 | 89,4 | 95,0 

| 0,95 | 47,1 46,2 58,7 68,1 74,9 76,5 | 86,6 

| g: : | =) | 


Die Ubereinstimmung mit Vogels Werten lif£t zu wiinschen 
tibrig. Was die Methode betrifft, so sind im Sichtbaren photometrische 
Messungen _—vorzuziehen. 
Zur bequemeren Ubersicht 
ist der Intensititsverlauf 
fiir die Wellenlingen 1150, 
662, 408 und 322 wu nach 
verschiedenen Beobachtern 
in Fig: 222 in Gestalt, von 
Kurven dargestellt. Die 
Ordinaten geben die Inten- 
sitit in Prozenten der in 


der Sonnenmitte herrschen- 
den, die Abszissen die Ent- 


Bruchteilen des Sonnen- 


radius. ~ 

Julius’) hat auf eine 
Fehlerquelle aufmerksam 
gemacht, die bei den Mes- 
sungen der Intensitatsver- 
teilung geeignet ist, die Resultate in dem Sinne zu schidigen, daB die 
Intensitét am Sonnenrande zu groB gefunden wird. Es gelangt namlich 
auBer dem von der untersuchten Stelle der Sonne direkt ausgegangenen 
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1) C. G@. Abbot u. F. E. Fowle, Annals of the Astrophys. Observ. of the 
Smithsonian Inst. I, 1908. 
2) W. H. Julius, Astrophys. Journ. 28, 312—323, 1906. 
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Lichte immer noch diffuses, durch die Erdatmosphire zerstreutes Licht zur 
Wirkung, das von anderen Stellen der Sonne ausgestrahlt worden ist. Dabei 
werden die Randteile des Sonnenbildes von dem mittleren Teile der Sonne 
mehr diffuses Licht erhalten, als die mittleren Teile des Sonnenbildes vom 
Rande der Sonne. Durch eine sehr geistreiche Methode, die allerdings 
nur bei einer totalen Sonnenfinsternis angewendet werden kann, suchte 
Julius diese Fehlerquelle zu eliminieren. Wenn man wihrend einer 
Finsternis zwischen dem ersten und vierten Kontakt in regelmaBigen 
Intervallen Messungen der Helligkeit des gesamten Sonnenlichts aus- 
fiihrt, entweder im Spektrum oder indem man die Gesamtstrahlung 
miBt, so ist die Differenz zweier aufeinanderfolgender gemessener Werte 
gleich der Strahlung desjenigen Teils der Sonne, den der Mondrand in 
der Zwischenzeit bedeckt bzw. freigemacht hat. Durch Ausmessung 
dieser einzelnen Sonnenzonen und Berticksichtigung ihrer Lage auf der 
Sonne lat sich mit Hilfe einer ziemlich komplizierten Rechnung die 
von den einzelnen konzentrischen Zonen der Sonne ausgehende Strahlung 
und somit die Verteilung der Intensitit auf der Sonnenscheibe herleiten. 
Die bei der Sonnenfinsternis des Jahres 1905 in Burgos mit Hilfe 
dieser Methode gewonnenen Zahlen sind leider wegen der Ungunst des 
Wetters nicht als zuverlissig zu betrachten. 

Die nachstliegende Erklirung fiir die Abnahme der Intensitaét der 
Sonnenstrahlung von der Mitte nach dem Rande hin besteht in der 
Annahme, da8 die von dem Sonneninnern ausgehende Strahlung in der 
Sonnenatmosphire zum Teil absorbiert wird. Da nun die vom Rande 
kommenden Strahlen einen gréferen Weg in der Sonnenatmosphiire 
zurtickzulegen haben, als die Zentralstrahlen, so ergibt sich die Ab- 
nahme der Intensitit mit der HEntfernung von der Mitte von selbst. 
Man hat mehrfach versucht, aus den Beobachtungen einen Schlu8 auf 
die Absorption in der Sonnenatmosphiire zu ziehen. Laplace hat aus . 
Bouguers Beobachtungen mit Hilfe seiner Theorie der Extinktion, 
allerdings unter Zugrundelegung einer unrichtigen Annahme iiber die 
von einer Kugeloberfliiche nach verschiedenen Richtungen ausgesandte 
Strahlungsintensitiit, hergeleitet, daB die Sonnenatmosphire nicht weniger 
als ™/,. des gesamten Photosphirenlichts absorbieren miisse. Eine Re- 
vision der Laplaceschen Rechnung unter Benutzung der neueren Be- 
obachtungen fiihrte Pickering zu dem Resultat, daf die Sonnenatmo- 
sphare, falls ihre Hohe gleich dem Sonnenradius wire, in radialer 
Richtung etwa 26°, des Sonnenlichts hindurchlassen wiirde und da8 
die Gesamtlichtintensitiit der Sonne, wenn keine Sonnenatmosphire vor- 
handen wire, 4,64 mal stiirker sein wiirde als sie in Wirklichkeit ist. 
Ahnliche Rechnungen hat Vogel angestellt. Er findet fiir den Trans- 
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missionskoeffizienten der Sonnenatmosphiire, d.h. fiir den Bruchteil des von 
der Photosphiire ausgestrahlten Lichtes, der von der Sonnenatmosphiire 
hindurchgelassen wird, Werte, die von 0,79 im Rot bis 0,48 im Violett 
abnehmen. Danach wiirde also die Sonnenatmosphire von dem yon 
der Photosphire ausgehenden Lichte im Rot 21°, im Violett 52°, 
absorbieren. Die Zahlen fiir den Transmissionskoeffizienten erscheinen 
Vogel in Anbetracht der ungeheuren Ausdehnung der Chromosphire 
sehr groB, was also einer verhiltnismibig sehr geringen Extinktion 
der Sonnenatmosphire entspricht. 

Diese Betrachtungen gingen von der inzwischen veralteten An- 
schauung aus, dab bei der Sonne eine strahlende Oberfliiche und eine 
absorbierende Atmosphire als zwei vollstindig voneinander getrennte 
Teile zu unterscheiden sind. Wenn wir die Annahme zugrunde legen, 
da die Sonne ein kontinuierlicher Gasball ist, so mu8 die Emission 
und die Absorption von allen Teilen dieses Balles gleichzeitig aus- 
gehen, und die Frage kann nur die sein, in welchem Grade die ver- 
schiedenen Schichten an der Emission und an der Absorption beteiligt 
sind. Um die Verteilung der Helligkeit auf Grund dieser Anschauung 
zu berechnen, mu8 man notwendigerweise bestimmte Annahmen dariiber 
machen, in welcher Weise die Emission und Absorption der verschiedenen 
Zonen der Sonnenkugel von der Entfernung vom Mittelpunkt abhinet. 

So hat Schwarzschild‘) versucht, die Abnahme der Strahlung 
mit der Entfernung von der Mitte aus der Annahme herzuleiten, daB 
die Sonne eine Gaskugel im Strahlungsgleichgewicht sei, deren Ab- 
sorption und Emission dem Kirchhoffschen Gesetze folgt. Hr findet 
eine sehr gute Ubereinstimmung mit den beobachteten Mittelwerten 
unserer Tabelle 27. Eine ebenso gute Ubereinstimmung ergibt sich 
nach Emden®), wenn man die Rechnung unter der Annahme einer anderen 
Art des Gleichgewichts, nimlich eines bestimmten polytropen Gleich- 
gewichts durchfiihrt. Jedoch sind die Grundlagen dieser Rechnungen 
sehr hypothetischer Natur. 

Die Verschiedenheit der Intensitatsabnahme fiir Strahlen verschie- 
dener Wellenliinge erklirt Arrhenius*) in sehr einfacher Weise. Je 
mehr die Richtung der Strahlen von der radialen abweicht, desto linger 
ist der Weg, den sie in der absorbierenden Atmosphare zuriickzulegen 
haben. Daher wird fiir die schrigen Strahlen schon eine Atmosphiiren- 
schicht von geringerer Dicke geniigen, um alles von tieferen Schichten 
ausgegangene Licht zu absorbieren, als fiir die die Sonnenatmosphire 

1) K. Schwarzschild, Géttinger Nachr. Math.-Phys. Kl. 1906, 41—53. 


2) R. Emden, Gaskugeln, 8. 327 ff. : 
8) Sv. Aven enue Kosmische Physik, 8. 92. 
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radial durchlaufenden Strahlen. Das Licht, das von der Mitte der 
Sonnenscheibe zu uns gelangt, wird daher von tieferen Schichten des 
Sonnenballs herriihren, als das des Sonnenrandes. Je tiefer aber die 
Schichten liegen, desto héher ist ihre Temperatur, desto mehr tiberwiegt 
also nach den allgemeinen Strahlungsgesetzen in der ausgesandten 
Strahlung das Licht kiirzerer Wellenlinge. Daher muff die Abnahme 
der Intensitat nach dem Sonnenrande hin mit abnehmender Wellen- 
linge wachsen. 

Im Jahre 1891 hat Seeliger') darauf aufmerksam gemacht, daB 
die Verteilung der Helligkeit auf der Sonnenscheibe nicht bloB von 
der Absorption der Atmosphiire abhingt, sondern da dabei auch die 
Refraktion, die Strahlenkriimmung durch die Lichtbrechung_beriick- 
sichtigt werden mu8. Auf Grund der Vogelschen Beobachtungen kommt 
er zu dem Schluf, daB diese Strahlenkriimmung und daher die Brechung 
fiir die verschiedenen Farben verschieden sein muf, daB also die Dis- 
persion der Strahlen in der Sonnenatmosphiire hier mitspielt. Auf 
diese Weise gelangt er zu folgenden, von den von Vogel selbst gefun- 
denen etwas abweichenden Werten fiir die Transmissionskoeffizienten 
der Sonnenatmosphire. 


Tabelle 29. 


Transmissionskoeffizienten der Sonnenatmosphiare 


nach Seeliger. 
| Wellenlange 
Transmissionskoeffizient 


662 | 579 |" 513 | 470 | 443 | 409 mp | 


0,77 | 0,66 | 0,68 | 0,64 | 0,57 0,54 
Mes) | | 


| J 


Danach wiirde also im sichtbaren Spektrum die Sonnenatmosphire 
nur etwa 1/, bis 1/, des von der Photosphire ausgehenden Lichtes ab- 
sorbieren. Fiir die Brechungsexponenten an~- der Sonnenoberfliche 
wiirden sich dabei Werte ergeben, die zwischen 1 und 1,09 legen. 
Den hier ausgesprochenen Gedanken hat A. Schmidt?) noch weiter 
durchgefiihrt, indem er versucht, von der Absorption ganz abzusehen 
und die beobachtete Veriinderlichkeit des Intensitiitsabfalles allein auf 
die Dispersion der Sonnenatmosphire zu schieben. Er kommt dabei 
allerdings zu Brechungsexponenten zwischen 1,05 und 1,27, so daB er 
za der Annahme gedringt wird, daB in der Sonnenatmosphire bis herab 
zur Photosphire ein stark lichtbrechendes Gas von sehr groBem Dis- 


1) H. Seeliger, Sitzungsber. d. K. Bayer. Akad. d. Wiss. Math.-Phys. Kl. Pa 
247— 272, 1891. 
2) A. Schmidt, Phys. Ztschr. 4, 282—285 und 341—343, 1903. 
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persionsvermégen die Hauptrolle spielt, neben welchem Wasserstoff, 
Helium und Metalldimpfe nur als akzessorische Bestandteile zu be- 
trachten sind. Um die in den Vogelschen Beobachtungen auftretende 
Ausnahmestellung der Strahlen von der Wellenlinge 510—d515uu zu 
erkliren, legt er diesem Gase einen Absorptionsstreifen in dieser Spektral- 
gegend bei. Da wir kein solches Gas kennen, bleibt die Schmidtsche 
Schluffolgerung mehr als hypothetisch. Der Grundgedanke von Schmidt 
aber ist sehr beachtenswert, und es ist keineswegs ausgeschlossen, daf 
man durch eine konsequente Durchfiihrung der Betrachtung und unter 
Beriicksichtigung des von Ort zu Ort wechselnden Wertes des Brechungs- 
vermégens und der Dichte zu einem weniger unwahrscheinlichen Re- 
sultat gelangen wiirde.’) 


Uber die Frage, in welcher Gegend der Sonne der Hauptanteil 
der Strahlung absorbiert wird, herrschen sehr verschiedene Ansichten. 
Vogel kam zu der Folgerung, daf die absorbierende Atmosphire ent- 
weder von sehr geringer Héhe oder von sehr geringer Dichte sein 
miisse. Scheiner”) glaubt, daB® die letztere Ansicht die richtige ist, 
und da’ die Absorption von einem oberhalb der umkehrenden Schicht 
gelegenen Teil der Sonnenatmosphire herriihrt. Der Sitz der Absorp- 
tion soll aber nicht allzu hoch iiber der Photosphiire zu suchen sein, 
und sie soll nicht etwa wesentlich von dem duferen Teile der Sonnen- 
korona ausgetibt werden. Very dagegen verlegt die Lichtschwachung 
in die ganze Korona, halt sie aber nicht fiir eine reine Absorption, 
sondern nimmt eine Diffraktion durch feine Partikelchen zu Hilfe. 

Im ganzen sehen wir auch hier, was uns bei unseren Betrachtungen 
schon mehrfach begegnet ist, daB die Beobachtungsresultate sich durch 
verschiedene Theorien gleich gut erklaéren lassen, eine Erscheinung, die 
in der Naturwissenschaft iiberall wiederkehrt. Was fest steht und die 
Veranderung der Zeiten iiberdauert, das sind gut beobachtete Erfahrungs- 
tatsachen, die Theorien entstehen und vergehen wie die Blitter der 
Biume und die Geschlechter der Menschen. 

Hine andere sehr wichtige Frage ist die nach der Verteilung der 
Energie unter die verschiedenen Bestandteile der Sonnenstrahlung. Die 
Spektralanalyse hat uns gezeigt, daB das Licht der Sonne aus unzahlig 
vielen Strahlenarten verschiedener Wellenlinge zusammengesetzt ist, 
aber sie lehrt uns nicht, welchen Bruchteil die einzelnen Wellen ver- 
schiedener Linge zur Gesamtenergie der Strahlung beitragen. Diese 
Frage ist zuerst 1870 von Lamansky?) untersucht, dann aber in ganz 

1) Vel W. H. Julius, 1. ¢. 8! 3238. 


2) J. Scheiner, Strahlung und Temperatur der Sonne, Leipzig 1899, S. 49f. 
3) S. Lamansky, Pogg. Ann. 146, 200—232, 1872. 
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hervorragender Weise von Langley geférdert worden, der die von ihm 
zuerst ausgebildete spektralbolometrische Methode auf die Untersuchung 
des Sonnenspektrums anwandte. Das Spektralbolometer ist ein 
Spektralapparat, dessen Okular durch ein Bolometer ersetzt ist, ein 
Instrument, welches die in der Strahlung enthaltene Energie sehr genau 
za messen gestattet. Der empfindliche Teil des Bolometers besteht in 
einem geschwiirzten, sehr feinen und schmalen Metallstreifen, der die 
auf ihn fallende Strahlung so gut wie vollstindig absorbiert. Die dabei 
erzeugte Erwirmung des Streifens wird durch die infolge der Tempe- 
raturerhéhung eintretende Vermehrung seines elektrischen Widerstandes 
gemessen. Zu diesem Zwecke ist der Streifen als em Zweig im eine 
W heatstonesche Briickenkombination eingeschaltet, die so abgeglichen 
ist, daB sich bei unbestrahltem Bolometer das Galvanometer der Briicke 
in seiner Ruhelage befindet. Fiir die kleinen hier in Betracht kommen- 
den Temperaturiinderungen kann man dann die absorbierte Energie 
unmittelbar aus der Ablenkung des Galvanometers bei der Bestrahlung 
ablesen. Die Empfindlichkeit dieser Apparate ist auBerordentlich grof; 
bei den besten Bolometern') besteht der bestrahlte Streifen aus ge- 
schwirztem Platin von etwa 1 w Dicke, und es ist noch eine Temperatur- 
erhéhung von 0,00001°C. meBbar. Da ein wesentlicher Teil der Energie im 
ultraroten Teile des Spektrums liegt, fiir den Glas eine starke Absorption 
besitzt, so ersetzt man die Glaslinsen des Spektralapparates am besten 
durch versilberte Hohlspiegel, das Glasprisma durch ein Prisma aus 
Steinsalz, Sylvin oder FluBspat. Wenn man die Untersuchung nicht 
allzu weit ins Ultrarot ausdehnen will, so kann man sich auch eines 
Glasprismas bedienen, dessen Dispersion fiir die weniger jangen Wellen 
giinstiger ist als die der andern genannten Substanzen, dann mu man 
aber die Absorption des Prismas fiir die Strahlen der benutzten Wellen- 
langen durch besondere Versuche feststellen. Gitterspektra eignen sich 
nicht fiir Strahlungsmessungen, da sie die Energieverteilung unrichtig 
wiedergeben. 

Mit semem Spektralbolometer hat Langley”) 1881 bei einer 
Expedition auf den Mount Whitney in Stid-Kalifornien (4400 m) ent- 
deckt, daB im Sonnenspektrum Wellen von sehr viel griéferer Linge 
vorhanden sind, als man bis dahin kannte, und hat die Energieverteilung 
im Sonnenspektrum bis zu Wellenlingen von 2,8u bestimmt. Die 
von ihm gefundene Energiekurve ist in Fig. 223 wiedergegeben, in 
welcher die Ordinaten der gemessenen Energie proportional sind, die 


1) O. Lummer u. F. Kurlbaum, Wied. Ann. 46, 204—224, 1892. 
2) S.P. Langley, Wied. Ann. 19, 226—244 und 384—400, 1883; 22, 
598—612, 1884. 
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Abszissen die Ablenkungen der betreffenden Strahlen im Prisma dar- 
stellen. In ihr zeigen sich die Fraunhoferschen Linien durch EHin- 
senkungen der Kurve an. Unter der Hnergiekurve ist das durch sie 
dargestellte Spektrum ungefiihr so gezeichnet, wie es einem Auge oder 
auf eimer photographischen Platte erscheinen wiirde, die auch fiir ultra- 
rote Strahlen empfindlich wiiren. Die unter diesem Spektrum angebrachte 
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Fig. 223. 
Skala gibt die Wellenlingen in Hunderttausendteilen eines Millimeters 
an. Um von der willkiirlichen Dispersion des Prismas frei zu werden, 
hat Langley die prismatische Energiekurve auf das Normalspektrum 
umgerechnet und so die normale Energiekurve (Fig. 224) gezeichnet, 
die man erhalten wiirde, wenn man die Hnergiemessung in einem nach 
der Skala der Wellenlingen fortschreitenden Normalspektrum ausfiihren 
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Fig. 224, 


kénnte. Der Unterschied in der Gestalt dieser beiden, die gleiche Er- 
scheinung nur bei verschiedener Dispersion darstellenden Kurven ist sehr 
auffallend. Zwar besitzen beide Kurven ein Maximum und fallen nach 
beiden Seiten allmihlich ab, aber sowohl die Lage des Maximums 
als die Steilheit des Abfalls ist in beiden Kurven ganz verschieden. 
Wabhrend im prismatischen Spektrum das Maximum im Ultrarot, etwa bei 
Lu liegt, ist es im Normalspektrum im Gelb, etwa bei 0,67. Die haupt- 
sachlichsten von ihm neu gefundenen Fraunhoferschen Linien im 
Ultrarot hat Langley mit Buchstaben benannt. 
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Bei der schnellen Veriinderlichkeit, welcher die zu uns gelangende 


Sonnenstrahlung infolge der Abhingigkeit vom Sonnenstande und der 
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wechselnden atmospharischen Bedingungen ausgesetzt ist, hat die An- 
wendung der spektralbolometrischen Methode groBe Schwierigkeiten, 
da die zur Herstellung einer Energiekurve nétigen Beobachtungen sehr 
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viel Zeit erfordern. Diesem Ubelstande hat Langley!) durch den von 
ihm im Jahre 1894 konstruierten Bolograph abgeholfen, einen Apparat, 
der in verhaltnismifig kurzer Zeit die Energiekurve automatisch auf- 
zeichnet. Der Bolograph ist ein Spektralbolometer, bei dem das Prisma 
durch ein Uhrwerk allmahlich gedreht wird, so da das ganze Spektrum 
im Laufe einer gewissen Zeit tiber das Bolometer hinwegliuft, waihrend 
sich die jedesmalige Stellung des Galvanometers gleichzeitig auf einer 
photographischen Platte registriert, die durch dasselbe Uhrwerk gleich- 
miiBig in einer Richtung senkrecht zu den Galvanometerausschlagen 
beweet wird. Wegen der Trigheit des Galvanometers, dessen Stellung 
nicht blo von dem augenblicklichen Widerstande des Bolometers, sondern 
auch von dem Verlaufe der Widerstandsiinderung abhinet, 
ist es ndtig, dieselbe Kurve zweimal, das zweite Mal in 
umgekehrter Richtung aufzunehmen. Das Mittel aus beiden 
Kurven ergibt mit grofer Annaherung die wahre Hnergie- 
kurve. Ein solches Doppel-Bologramm ist — in zwei 
Teile zerschnitten — in Fig. 225a und 225b wieder- 
gegeben. Das Spektralbild unter den Kurven ist aus 
ihnen durch ein nahezu automatisches Verfahren her- 
gestellt, es zeigt uns das Spektrum in der uns seit langer 
Zeit geliufigen Art und ist deshalb auf den ersten Blick 
iibersichtlicher als die Energiekurve. So kénnen wir auch 
durch eine mangelhafte Ubersetzung in ein in fremder 
Sprache geschriebenes Werk rascher und miiheloser ein- 
dringen, als an der Hand des Originals. Aber nicht tiefer! 
Das Bologramm ist dem aus ihm gewonnenen Spektralbilde 
weit tiberlegen, es stellt eme héhere Stufe der Spektral- 
wiedergabe dar als die Zeichnung oder Photographie eines Spektrums. 
Denn es gibt nicht blo® die verschiedenen, im Spektrum vorhandenen 
Strahlen qualitativ wieder, sondern es zeigt auch die quantitativen Be- 
ziehungen zwischen ihnen an. Wenn es gelange, alle Spektra in Form 


Fig. 226. 


von Hnergiekurven wiederzugeben, so wire damit die Spektralanalyse 
auf ein neues, héheres Niveau gehoben. 

Wie genau die Aufnahmen sind, kénnen Sie aus einer ebenfalls 
von Langley herrtihrenden Wiedergabe der D-Linien (Fig. 226) er- 
kennen, bei der auch noch die zwischen den beiden D-Linien befindliche 
feine Nickellinie sich deutlich kennzeichnet. Die Langleysche Hnergie- 
kurve zeigt im Ultrarot 750 Fraunhofersche Linien. Es ergibt sich 
also die neue Aufgabe, ebenso wie es im Sichtbaren und im Ultraviolett 


1) 8. P. Langley, Annals of the Astrophys. Obsery. of Smithsonian Inst. I, 
266 S. 1900; Phil. Mag. (6) 2, 119—130, 1901. 
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zum Teil gelungen ist, auch diese Linien zu rekognoszieren, d. h. fest- 
zustellen, welchen EKlementen sie angehéren. Diese Aufgabe ist noch 
kaum in Angriff genommen, geschweige denn gelist. Nur soviel wissen 
wir, da emige der auffallendsten Liicken in der Hnergiekurve, so die 
Banden X, Y, 2, a, 0, 6, t, @ u. a. atmosphiarischen Ursprungs sind 
und teils der Kohlensiiure, teils dem Wasserdampf angehéren. 

Rubens und Aschkinass') haben 1897 gezeigt, dai Strahlen 
von 12 bis 20 wu, ebenso wie die sogenannten Reststrahlen des Flub- 
spats, ultrarote Strahlen von ungefiihr 24 w Wellenliinge, in der Sonnen- 
strahlung nicht enthalten sind, obwohl sie in dem Lichte sehr viel 
weniger hoch temperierter Korper deutlich nachweisbar sind. Auch 
bei semen auf dem Mount Wilson Observatorium im Jahre 1906 ange- 
stellten Versuchen hat Nichols”) mit einem sehr empfindlichen Apparat 
keine Spur von den Reststrahlen des Steinsalzes, 51 uw, entdecken kénnen. 
Da nach Rubens und Aschkinass Wasserdampf und Kohlensiure 
alle Strahlen dieses Wellenlingengebietes stark absorbieren, so kann 
wohl kein Zweifel dartiber sein, da8 der Energiekurve der Sonne im 
Ultrarot durch die Absorption in der Erdatmosphire ein vorzeitiges 
Ende bereitet wird, ebenso wie der jihe Abfall im Ultraviolett auf 
Rechnung der Absorption in der Luft zu setzen ist. Auch Strahlen 
von noch gréBerer Wellenlinge, die den Hertzschen elektrischen Wellen 
entsprechen wiirden, hat man im Sonnenspektrum vergeblich gesucht.’) 

Die von der Sonne ausgesandte Strahlung wird aber bei ihrem 
Durchgange durch die Erdatmosphare nicht bloB dadurch modifiziert, 
dai zu den Fraunhoferschen Linien die atmosphiarischen Linien neu 
hinzukommen, sondern es tritt auch eine allgemeine, alle Wellenlangen 
schwichende Absorption ein. Die Aufgabe, aus der beobachteten Energie- 
kurve auf die wahre, d.h. diejenige zu schlieBen, die sich ergeben 
wiirde, wenn wir die Strahlung der Sonne auferhalb der Erdatmosphiare 
beobachten k6nnten, ist sehr schwierig. Langley hat die Lésung ver- 
sucht. Sein erster Versuch aber scheint noch mit grofen Fehlern 
behaftet zu sein. Wir werden sehr bald die Methode kennen lernen, 
welche zu dieser Extrapolation der Energiekurve auf einen Punkt auBer- 
halb der Atmosphire fiihrt, und den Weg, den man in Ausfiihrung 
dieser Methode einzuschlagen hat. Diese Extrapolation spielt eine 
wichtige Rolle bei der Bestimmung der Gréfe der von der Sonne aus- 
gesandten Strahlungsenergie. 


1) H. Rubens und E. Aschkinass, Wied. Ann. 64, 584—601, 1897. 

2) E. F. Nichols, Astrophys. Journ. 26, 231 —233, 1907. 

3) Vgl. J. Wilsing und J. Scheiner, Astron, Nachr. 142, 17—22, 1896; 
Ch. Nordmann, Comptes rendus 134, 273—275, 1902. 
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Wir wollen uns jetzt den dieser Bestimmung dienenden Methoden 
zuwenden, zunichst der Frage: 

Wie gro ist die von der Sonne der Erde zugesandte Strahlung? 
Um sie zu messen, wenden wir dasselbe Prinzip an, das uns ganz all- 
gemein zur Messung von Strahlung dient. Wir lassen die Strahlung 
auf einen Kérper fallen, der sie méglichst vollkommen absorbiert, und 
suchen die dem Kérper in der Zeit eins zugefiihrte Wirmemenge zu 
bestimmen. Diese Wirmemenge mift dann unmittelbar den Betrag 
der in der Strahlung enthaltenen Energie. Da die Sonnenstrahlung auf 
dem Wege zur Hrd- 
oberfliche die Erd- 
atmosphare durch- 
laufen muB, in der 
sie eine sehr be- 
trachtliche Absorp- 
tion erleidet, so ist 
die an der Erdober- 
flache gemessene 
Energie der Sonnen- 
strahlung in hohem 
MabBe von deraugen- 
blicklichen Beschaf- 
fenheit der Erdat- 
mosphire, also von 
den Hinfliissen der 
Witterung abhin- 
gig und andert sich 
auferdem je nach 
dem Stande der Son- 
ne. Um in den Resultaten von diesen wechselnden Einfliissen frei zu 
werden, hat man als Maff der Sonnenstrahlung die Solarkonstante 
eingefiihrt, d. h. diejenige Warmemenge die von der Sonne in ihrem 
mittleren Abstand von der Erde wahrend einer Minute bei senkrechter 
Hinstrahlung auf eine Flache von einem Quadratzentimeter einfallen 
wtirde, wenn die Erde keine Atmosphiire hiitte. Diese GréBe ist aller- 
dings leichter zu definieren als zu messen. 

Da man die Erdatmosphiire nicht beseitigen kann, so muf man 
die Aufgabe in zwei Teile spalten, zuerst mu man die auf eine ge- 
gebene H'lache auf der Erde einfallende Energie méglichst genau 
messen, sodann mu8 man den Betrag der Energie zu bestimmen 
suchen, der in der Erdatmosphire absorbiert wird. 


| 
| 
| 
| 
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Die Apparate, die zur Messung der Solarkonstanten dienen, bezeichnet 
man als Aktinometer oder Pyrheliometer. Das erste Instrument 
dieser Art war das Pyrheliometer von Pouillet'). V (Fig. 227) ist 
eine runde Metalldose, deren Deckel aus diinnem, mit Ru8 geschwiirztem 
Silberblech besteht; sie hat an der unteren Seite einen durch einen 
Stdpsel verschlossenen Hals. Durch den Stipsel ist ein Thermometer 
so hindurchgefiihrt, da seine Kugel in der Mitte der Dose sitzt. 
(S. Nebenfigur.) Die Dose wird mit Wasser gefiillt, wovon sie etwa 
100 gr enthilt. Der Stépsel ist in einem Metallrohr befestigt, das in 
den Ringen ¢ ec’ drehbar ist und wihrend des Versuches wird der ganze 
Apparat dauernd um seine Liingsachse gedreht, um das Wasser in Be- 
wegung zu erhalten und so einen guten Temperaturausgleich zu erzielen. 
Fiir die Messung wird das Pyrheliometer eine bestimmte Zeit, bei 
Pouillet 5 Minuten, den Sonnenstrahlen so ausgesetzt, da sie senk- 
recht auf die geschwirzte Flaiche fallen, und es wird am Thermometer 
die in dieser Zeit erfolote Temperaturerhéhung des Wassers abgelesen. 
Wenn die ganze absorbierte Warmemenge dem Wasser zugefiihrt wiirde 
und erhalten bliebe, so wiirde sich die in einer Minute einer Flache 
von | cm? zugestrahlte Wirmemenge J leicht berechnen. Bedeutet ¢ die 
Temperaturerhéhung, F die GréBe der bestrahlten Flaiche in cm’, If 
Mt 
5F- 

Da nicht bloB das Wasser erwirmt wird, sondern auch das Metall 
der Dose und das Thermometer, so ist zu M der sogenannte Wasser- 
wert des Apparats zu addieren, der nach bekannten Methoden leicht 
zu finden ist. Die eingestrahlte Warme bleibt nicht ganz dem Wasser 
erhalten, sondern wibrend des Versuches gibt der Apparat, da seine 
Temperatur héher ist als die der Umgebung, Wiarme ab. Um diese 
Fehlerquelle zu eliminieren,. beobachtete Pouillet vor und nach dem 
Versuch die Temperaturiinderung, die im Verlauf von 5 Minuten ein- 
tritt, wahrend der Apparat beschattet wird. Unter der Annahme, daf 
die Wirmeabgabe wiihrend des Versuches das arithmetische Muittel 
zwischen der Abgabe vorher und nachher ist, setzt er ftir die in der 
Formel auftretende Temperaturerh6hung ¢ nicht die direkt abgelesene, 
sondern den Wert: ¢ = ¢, + a wo ¢, die wahrend der Bestrahlung 
eingetretene Temperaturainderung, ¢, und ¢, die Temperaturabnahme 
wahrend 5 Minuten vor bzw. nach der Bestrahlung bedeutet. Sollte 
vor der Bestrahlung die Temperatur steigen, nicht fallen, so ist f, 


negativ zu nehmen. 


1) C.S. M. Pouillet, Comptes rendus 7, 24, 1838; Pogg. Ann. 45, 25—57 
und 481—501, 1838. 


die Masse des Wassers in gr, so wird J = 
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Um die Hinfliisse der Erdatmosphire zu eliminieren, ging Pouillet 
von der gewohnlichen Extinktionstheorie aus. Beim Durchgang durch 
ein homogenes Medium wird eine homogene Strahlung nach dem be- 
kannten Exponentialgesetz geschwiicht. Ist J, die Intensitaét des ein- 
fallenden Lichts, J diejenige nach Durchstrahlung einer Schicht des 
Mediums von der Hohe h, so gilt die Bouguersche Formel: 

d= pV 

wo a den Transmissionskoeffizienten des Mediums fiir Licht der be- 
treffenden Wellenlinge bedeutet, d. h. denjenigen Bruchteil, auf den die 
Intensitit des einfallenden Lichts nach Durchlaufen einer Schicht von der 
Hoéhe eins gesunken ist. Denken wir uns eine homogene Atmosphire 
von der Hohe hy (Fig. 228), so wird ein Strahl, der sie unter dem Winkel z 

gegen den Zenit durchsetzt, einen Weg von der Linge 

h= oe 5 ny secz 

zu durchlaufen haben. Beobachten wir also die In- 
tensitat J bei verschiedenen Zenitdistanzen z der Sonne, 
so gilt das sogenannte Sekantengesetz: 


Bigs 223) 0 @ i J, Qio8ec 2. 


h ho 


Nun ist allerdings das Sonnenlicht nicht homogen, sondern aus einer 
unendlichen Anzahl verschiedener Wellenliingen mit verschiedenen Trans- 
missionskoeffizienten zusammengesetzt, aber darauf nahm Pouillet keine 
Riicksicht. Auch die HErdatmosphire ist nicht homogen, sondern sie 
ist in verschiedenen Héhen nicht blo8 an Dichte, sgndern auch in 
ihrer chemischen Zusammensetzung verschieden. Fiir ihre Durchlassig- 
keit kommt dabei wesentlich der wechselnde Gehalt an Staub, Wasser- 
dampf und Kohlensaure in Betracht. Wenn man in erster Annaiherung 
die Verschiedenheit der Zusammensetzung vernachlissigt — nattirlich 
fiihrt man die Versuche nur bei méglichst klarem Himmel und ruhigem 
Wetter aus —-, so bleibt bloB die wechselnde Dichte iibrig. Diese 
kann man in Rechnung ziehen, wenn man unter / in der Formel nicht 
den von dem Lichte zuriickgelegten Weg, sondern die auf diesem Wege 
durchlaufene Menge Luft versteht. Denken wir uns die Atmosphire 
aus beliebig vielen, sagen wir » parallelen horizontalen Schichten so 
zusammengesetzt, dafs die Dichte in jeder Schicht konstant ist, aber 
von Schicht zu Schicht von oben nach unten allmahlich zunimmt, und 
dafi der in jeder Schicht von einem Strahlenbiindel von 1 Quadrat- 
zentimeter Querschnitt durchlaufene Raum die gleiche Luftmenge ent- 
halt, so wird, wenn wir von der Brechung absehen, fiir alle Schichten 
der Winkel z und der Transmissionskoeffizient a@ der gleiche sein. In 
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| Fig. 229 sind diese Schichten alle gleich hoch gezeichnet, als Ordinaten 
ji sind also nicht die Dicken der Schichten, sondern die von den Strahlen- 
||| biindeln durchlaufenen Luftmengen zugrunde gelegt. Bezeichnen wir 
|i mit 2, die in der ersten Schicht von dem Strahl mit der Zenitdistanz z 
Big cnlantone Luftmenge, die in dieser Schicht von einem vertikalen 
| |Strahl bei gleichem Baerebat durchsetzte Luftmenge mit h,, usw., so 


| ist fiir die erste Schicht die austretende Intensitiit: 


J, = J, a" = J, qianseez 
1 0 0 


ifiir die zweite: 


{| J, — J, qa = J, Ss 


| Nun ist gy = og = --- = ho, als wird: 
J, = Sy gitar seee Fig. 229. 
}/ und ebenso wird die aus der letzten Schicht austretende Intensitit: 
J, a Jo a” Jig, BEC 2 ) 


j| Es ist aber nh),—h, die ganze von einem senkrechten Strahl durch- 
| laufene Luftmenge, also kommen wir wieder zu dem Sekantengesetz: 


= I z 
—_— oP te ta - 


wo aber unter /, nicht mehr die Héhe der Atmosphire, sondern die 
in einem durch die ganze Atmosphire hindurchgelegten Zylinder von 
1 cm? Querschnitt enthaltene Luftmenge zu verstehen ist. Durch die 
Kriimmung der Erde und die Kriimmung der Lichtstrahlen infulge der 
atmosphirischen Refraktion wird die Formel allerdings geindert. Jedoch 
} wirken diese beiden Hinfliisse in entgegesetztem Sinne und man kann 
| annehmen, daf sie sich fiir nicht allzugroBe Werte von z gegenseitig 
| fast volistandig aufheben, so da fiir Zenitdistanzen kleiner als 70° 
die Formel noch als giiltig angesehen werden kann. In der Tat fand 
Pouillet aus Beobachtungen bei sehr verschiedener Zenitdistanz, wenn 
| sie bei dauernd schénem Wetter am selben Tage ausgeftihrt wurden, 
| nahezu iibereinstimmende Werte von J,, a und hy. Da das Pyrhelio- 
| meter, wenn es richtig geeicht ist, J, in Kalorien pro Minute angibt, 
| so brauchen wir den gefundenen Wert von J nur noch durch Beriick- 
| sichtigung der augenblicklichen Sonnenentfernung auf die mittlere Ent- 
| fernung Sonne-Erde umzurechnen, um die Solarkonstante S zu finden. 
Pouillet’s Versuche ergaben S = 1,79 Grammkalorien pro Quadratzenti- 
meter und Minute. 

Tyndall und Crova haben die Wasserfiilung im Pouillet’schen 
| Apparat durch Quecksilber ersetzt. 

| Man hat spater vielfach versucht, sowohl den Apparat als auch 
die Extrapolationsmethode von Pouillet zu verbessern. Wir wollen 


1 
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zunaichst die Fortschritte in den aktinometrischen Apparaten besprechen. 
Der wundeste Punkt des Pouilletschen Pyrheliometers ist wohl die 
Bestimmung der Wirmeabgabe an die Umgebung, die durch besondere 
Beobachtungen vor und nach der eigentlichen Strahlungsmessung aus- 
gefiithrt werden muf. Diesem Mangel hat Violle*) dadurch abzuhelfen 
gesucht, dai er seinen Mefapparat in eine Hohlkugel setzte, deren 
Winde durch Wasserspiilung auf konstanter Temperatur gehalten wurden. 
Als bestrahlte Fliche diente die geschwirzte Kugel eines Quecksilber- 
thermometers 7 (Fig. 230 u. 231), die Strahlung drang durch eine Offnung 
in dem Diaphragma J ein. 
Ein zweites Diaphragma g, 
dessen Schatten gleichzeitig 
mit dem der Thermometer- 


Fig. 230. 


kugel auf dem Schirm M beobachtet wurde, diente zur Justierung. Sehr 
schwierig ist hier die Bestimmung des Wasserwertes der Thermometer- 
kugel. Die mit diesem Instrument gewonnenen Resultate sind nicht 
zuverlissig. Violle fand durch Versuche, die im August 1875 auf dem 
Gipfel des Mont Blane (4810 m), auf den Grands Mulets (8050 m) und 
gleichzeitig am Fufe des Glacier des Bossons (1200 m) ausgefiihrt wurden, 
S = 2,54, im Jahre 1877 in Algerien S = 2,40. 

EHinen wesentlichen Fortschritt erzielte K. Angstrém?) durch sein 


1) J. Violle, Comptes rendus 78, 1425—1427 u. 1816—1820, 1874; 82, 
662—665, 729—T731 u. 896—898, 1876; 86, 818—821, 1878; Ann. de chim. et de 
phys. (5) 10, 1--73 u. 289362, 1877; 17, 391429, 1879. 

ae Angstrom, Nova Acta Reg. soc. scient. Upsala (8) 18, 1, 1887. 
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Aktinometer. Es beruht auf foleendem Prinzip: In einem bestimmmten 
Augenblick mégen zwei gleiche, nebeneinander aufgestellte Kérper eine 
bekannte Temperaturditterenz 9 besitzen. Jetzt beschatte ich den wiir- 
meren Kérper, lasse den kilteren durch senkrecht einfallendes Sonnenlicht 
bestrahlen und bestimme die Zeit ¢, die verstreicht, bis wieder die 
gleiche Temperaturdifferenz im entgegengesetzten Sinne eingetreten ist, 
so da® der vorher kiltere Kérper zum wirmeren geworden ist. Wenn @ 
so klein ist, daB dic 
Warmeabgabe _ beider 
K6rper an die Umgebung 
gleich gesetzt werden 
kann, so ist die dem be- 
strahlten K6rper durch 
die Strahlung in der Zeit 
eins pro Fliche eins zu- 
gefiihrte Warmemenge: 
pense hs 
Ft’ 
wocdie Warmekapazitat, 
F’ die GréBe der be- 
strahlten Oberflache des 
K6rpers bedeutet. Fiir 
gréBere Werte von # tritt 
eine mit geniigender Ge- 


nauigkeit angebbare Kor- 
rektion hinzu. Fig. 232 
stellt den Angstrém- 
schen Apparat in der ihm 
von Chwolson’) ge- 
gebenen Ausfiihrung dar. 
Die beiden gleichen K6r- 
per sind zwei runde, oben geschwarzte Metallplatten aa, deren Tem- 
peraturdifferenz thermoelektrisch gemessen wird. Zu diesem Zwecke sind 
ihre Mittelpunkte durch den Neusilberdraht d miteinander verbunden, 
wahrend die Kupferdraihte fgi zu einem Galvanometer fiihren. J MW sind 
zwei dreifache Schirme die durch Schniire mit Hilfe der Hebelarme HH’, 
LL’ und der in der Figur sichtbaren Federn um ihre durch NN gehende 


1) 0. D. Chwolson, Aktinometrische Untersuchungen zur Konstruktion eines 
Aktinometers und Pyrheliometers. Beilage zum 72. Band der ,,Sapiski der Kais. 
Akad. d. Wissensch. zu St. Petersburg, Nr. 13 (russ.); Repert. fiir Meteorologie 
16) Nr. 5, 1893. 
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Achse gedreht werden kiénnen, so da man nach Belieben jede der beiden 
Platten aa bestrahlen und beschatten kann. Die kleinen Platten b und 
ce dienen dazu, mit Hilfe der Beobachtung des von } auf ¢ geworfenen 
Schattens den Apparat in die Richtung der Sonnenstrahlung einzustellen. 
Chwolson hat noch eine andere Modifikation des Angstrémschen 
Instruments und eine veriinderte Beobachtungsmethode angegeben, welche 
Rizzo’) 1898 zur Bestimmung der Solarkonstante benutzt hat. 

Noch einen zweiten, in mehrfacher Beziehung empfehlenswerten 
Apparat hat Angstrém?) konstruiert, das Kompensations- Pyr- 
heliometer. In ihm befinden sich zwei méglichst gleiche, diinne 
Metallstreifen A und B (Fig. 233), am besten aus Manganin, die 
auf einer Seite ge- 
schwirzt sind. Sie 
werden nebeneinan- 
der montiert, so dak 
ihre Temperaturdif- 
ferenz, welche durch 
das vonihnen isolierte 
Thermoelement N N, 
mit Hilfe des Gal- 
vanometers G _ ge- 
messen werden kann, 
nahezu Null ist. 
Durch das in der 
Figur angegebene 
Schaltungsschema kann man einem der beiden Streifen nach Belieben den 
durch den Rheostaten RR verinderlichen Strom eines Daniellschen 
Elements S zufiihren und die Stromstiirke durch das Galvanometer G 
messen. W W, ist ein Nebenschlu8B zum Galvanometer behufs Regelung 
seiner Hmpfindlichkeit. Zur Beobachtung wird der eine Streifen, z. B. A der 
Strahlung ausgesetzt, wahrend man gleichzeitig dem anderen Streifen 
einen Strom von solcher Starke zufiihrt, daf er sich ebenso erwirmt 
wie der erste, da8 also das Thermoelement wieder dieselbe nahezu ver- 
schwindende Temperaturdifferenz anzeigt. Ist dies der Fall, so ist die 
dem Streifen A durch Strahlung zugefiihrte Wirmemenge genau gleich 
der dem Streifen B durch den elektrischen Strom in der gleichen Zeit 
zugefiihrten Energie und kann durch diese gemessen werden. Ist die 


Fig. 233. 


1) G. Rizzo, Mem. Spettr. Italian. 26, 1897; Mem. d. R. Acad. d. Torino 
(2) 48, 319, 1898. 

2) K. Angstrém, Nova Acta Reg. soc. scient. Upsala (3) Juni 1893; Physical 
Review 1, 365, 1893; Wied. Ann. 67, 633—648, 1899. 
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Flache eines Streifens /’, der elektrische Widerstand + Ohm und die 
Stromstirke ¢ Ampere, so ist die durch den Strom pro Flache 1 in 


der Sekunde erzeugte Wiirmemenge: 


= 7 Watt. 


Um sie auf die Wirmeeinheit der Grammkalorie zuriickzufiihren, ist 
diese GréBe mit 4,19 zu dividieren, um sie auf die Minute als Zeiteinheit 


i 
ing 


Fig. 234. 


zu bringen, mit 60 zu multiplizieren. Wir erhalten also ftir die durch die 
Strahlung in einer Minute erzeugte Wirmemenge in Grammkalorien: 


Scheiner hat dieses Pyrheliometer in eine kugelformige Metallhiille 
eingebaut, um die fiuBeren Bedingungen mdglichst konstant zu halten, 
sein Apparat ist in Fig. 234 dargestellt. 
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Alle diese Instrumente haben natiirlich ihre Fehlerquellen. Hine 
von ihnen besteht darin, da nicht die ganze der bestrahlten Flache 
zugefiihrte Energie zur Messung gelangt, sondern ein Teil durch 
Reflexion und Wirmeleitung verloren geht. Die GréBe dieses Ver- 
lustes 1aBt sich jedoch mit ziemlicher Sicherheit schaitzen und besonders. 
die zuletzt genannten Apparate liefern sehr befriedigende Resultate. 

Die Schwierigkeit und Unsicherheit der Bestimmung der Solar- 
konstante liegt wesentlich im zweiten Teil der dabei auftretenden Auf- 
gabe, in der Elimination der Wirkung der Hrdatmosphire. Es zeigte 
sich bald, daB das Sekantengesetz (S. 409), wie es bei seiner theo- 
retischen Unvollkommenheit nicht anders zu erwarten war, auch prak- 
tisch keineswegs ausreicht, die mit seimer Hilfe fiir Jj, a und h, 
gefundenen Werte zeigten auch an den giinstigsten Tagen zwar eine an- 
nahernde, aber keine gentigende Konstanz. Man hat daher verschiedentlich 
versucht, die Formel durch empirische Korrektionen zu verbessern, da- 
durch scheint aber die Unrichtigkeit der Extrapolation eher vermehrt 
als vermindert worden zu sein. | 

Die Gefahr einer fehlerhaften Extrapolation wird immer gréfer, 
je gréBer die durch die Erdatmosphare verursachte Absorption wird, 
daher haben viele Beobachter méglichst hohe Beobachtungsstationen 
gewahlt. Hinen Weg, der Wahrheit naiher zu kommen, schien ein 
systematisches Studium der Erdatmosphire und ihrer Absorption zu 
bieten. Indem man die absorbierenden Bestandteile und ihre schwachen- 
den Higenschaften einzeln untersuchte und gleichzeitig die Strahlungs- 
messungen in verschiedenen Hohen ausfiihrte, suchte man den Einfluf 
der Erdatmosphiire zu erforschen. In diesem Sinne sind besonders 
Angstrém, der auch auf dem Pic von Teneriffa Beobachtungen an- 
stellte'), Frane W. Very?) u. A. titig gewesen. Der einzige, der die 
Resultate derartiger Beobachtungen zur Bestimmung der Solarkonstante 
benutzt hat, war Scheiner’). Er stellte mit dem Angstrémschen 
Kompensations-Pyrhelometer auf dem Gorner Grat (3136 m) Messungen 
der Sonnenstrahlung an und fiihrte die Korrektion wegen der Erdatmo- 
sphire in zwei Teilen aus. Zuniachst suchte er die allgemeine Absorp- 
tion zu eliminieren, indem er aus seinen Beobachtungen durch einfache 
Extrapolation auf die StrahlungseréBe der im Zenit stehenden Sonne 
schloB. Aber es bleibt noch eine spezielle, selektive Absorption tibrig, 
die schon in den héchsten Luftschichten einen groBen Betrag erreicht, 


1) K. Angstrém, Soc. roy. des sciences d’Upsala. 1900, 46 S. 

2) France. W. Very, Atmospheric Radiation, Washington 1900, 134 S. 

3) J. Scheiner, Public. d. Astrophys. Observ. z. Potsdam. 18, 3. Nr. 55. 
90 8. 1908. 
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dessen Einflu8 durch die Extrapolation aus den in niedrigen Schichten 
der Atmosphiire ausgefiihrten Versuchen nicht eliminiert wird. Diesen 
Restbetrag der Absorption, der durch die Kohlensiiure und den Wasser- 
dampf der Atmosphiire sowie die Absorption der Luft im Ultraviolett 
hervorgebracht wird, sucht Scheiner durch Verwertung der bekannten 
Absorptionseigenschaften der in Betracht kommenden Substanzen zu 
schitzen. Durch ein sehr scharfsinniges, aber keineswegs einwandfreies 
Verfahren gelangt er zu der Ansicht, da die vorher gefundenen Werte 
wegen der Absorption der Kohlensiure um 1°/,, des Wasserdampfes um 
7%) und wegen der Luftabsorption im Ultraviolett um 11/,°/, zu ver- 
gréBern sind. Im ganzen wird also eine Korrektion sehr zweifelhafter 
GréBe von 91/,°/, angebracht. Der gréBte dirékt gefundene Strahlungs- 
wert ist 1,57, durch die Extrapolation auf den Zenit ergeben sich Werte 
zwischen 1,95 und 2,02 Grammkalorien pro Minute und Quadratzenti- 
meter, und mit Hilfe der erwahnten Korrektion findet sich schlieBlich 
die Solarkonstante S =.2,22 bis 2,29. 

Einen anderen Weg hat Langley eingeschlagen. Er ging von 
dem theoretischen Mangel der Bouguerschen Formel aus. Dieser be- 
steht, wie schon erwahnt, darin, da die Formel nur fiir homogenes 
Licht, nicht aber fiir beliebig zusammengesetzte Strahlung Giiltigkeit 
besitzt. Wenn man bei verschiedenen Sonnenstaénden rasch hinterein- 
ander Bologramme der Sonnenstrahlung aufnimmt, so hat man ein 
Mittel, um zu kontrollieren, ob fiir die einzelnen in Betracht kommenden 
Spektralgebiete das Sekantengesetz erfiillt ist. Ist dies der Fall, so. 
kann man fiir jeden Spektralbereich die GréBe des Transmissions- 
koeffizienten a einwandsfrei bestimmen und durch Beriicksichtigung einer 
geniigend groBen Anzahl solcher Bereiche und der in ihr enthaltenen 
Energie die gefundene Energiekurve mit grofer Sicherheit fiir einen 
Punkt auBerhalb der Atmosphire extrapolieren. Fiihrt man gleichzeitig 
aktinometrische Messungen aus, so kennt man fiir jede Energiekurve die 
in ihr enthaltene Gesamtenergie; die Extrapolation ergibt das Verhilt- 
nis dieser Energie zu der auSerhalb der Atmosphire herrschenden, 
man kann also in einfacher Weise die Solarkonstante finden. Ver- 
suche dieser Art sind nach Langleys Tode von Abbot und Fowle’) 
verdffentlicht worden. Die Messungen wurden 1905 und 1906 auf 
dem Mount Wilson Observatorium (1830 m) ausgefiihrt, wahrend gleich- 
zeitig analoge Beobachtungen in Washington angestellt wurden. Auch 
hier zeigte sich in eklatanter Weise die Uberlegenheit der Bergstation. 


1) C. G. Abbot und F. E. Fowle, Annals of the Astrophys. Observ. of 
Smithsonian Inst. I], 245 8., 1908. 
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Wihrend in Washington nur sehr selten brauchbare Resultate erhalten 
werden konnten, waren die klimatischen Verhiiltnisse auf dem Mount 
Wilson viel gleichmiBiger und giinstiger. Die Bologramme wurden 
mit einem Glasprisma aufgenommen und erstreckten sich von 0,37 bis 
2,8 u, also auf das Gebiet, in dem nach den Autoren etwa 99°, der 
gesamten Sonnenenergie liegen. Die Dauer der Herstellung einer 
solchen Kurve betrug nur 11 Minuten. Hs zeigte sich, daB das 
Pouilletsche Gesetz mit sehr grofer Genauigkeit fiir alle Gebiete 
des Spektrums erfiillt wurde. Die Werte von a wurden fiir 44 Stellen 
des Spektrums beobachtet und zur Extrapolation benutzt. Die aktino- 
metrischen Messungen wurden im wesentlichen mit dem Quecksilber- 
pyrheliometer von Tyndall ausgefiihrt, also einem Instrument von 
dem Typus des Pouilletschen. 

Die so gewonnenen Zahlen sind wohl noch nicht ganz zuverlassig, 
schon deshalb, weil die Beobachter leider versiiumt haben zu unter- 
suchen, ob die Gréfe der Galvanometerausschlage der auf das Bolo- 
meter fallenden Strahlungsenergie tatsichlich proportional war. Das 
Endresultat von 44 Bestimmungen in Washington zwischen Oktober 
1902 und Mai 1907 ist S= 2,061. Das Mittel der Beobachtungen auf 
dem Mount Wilson aus dem Jahre 1905 ist S = 2,024, aus dem Jahre 
1906 S = 2,020. Die Einzelwerte der Mount Wilson - Beobachtungen 
schwanken von 1,93 bis 2,14. Obwohl diese Schwankungen sehr un- 
regelmiBig verlaufen und auf den ersten Blick durchaus den Eindruck 
mufilliger Beobachtungsfehler machen, glauben Abbot und Fowle, dab 
sie auf wirklichen Verinderungen der Strahlung berwhen, so da die 
Solarkonstante, wie auch schon Langley vermutet hatte, keine Kon- 
stante, sondern eine Variable wire. Auch die Verainderung der Strahlung 
infolge der Anderung der Entfernung zwischen Sonne und Erde glauben 
sie in einem Gange des Wertes der Solarkonstante wiederzuerkennen, 
den die Beobachtungen in der Zeit vom Juli bis zum Oktober ergeben. 
Diese Schliisse, die nicht bloB fiir die Physik der Sonne, sondern be- 
sonders auch fiir die Meteorologie von grundlegender Bedeutung waren, 
sind noch sehr zweifelhaft, ihre Bestitiguug bleibt abzuwarten. Als 
wahrscheinlichen mittleren Wert der Sonnenkonstante geben Abbot 
und Fowle S = 2,1 an. 

Diese Methode, deren Ausfiihrung noch vervollkommnet werden 
kann, scheint in der Tat geeignet, eine sehr genaue Bestimmung der 
Solarkonstante zu geben. Die Resultate werden desto  zuverlissiger 
sein, je hoher und je naher am Aquator der Beobachtungsort gelegen 
ist, und je trockener die Luft ist. Da man niemals ganz sicher ist, 
da8 die Absorption in den héchsten Schichten dem in den tieferen 
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Schichten geltenden Gesetze folet, so ist die Héhe der Beobachtungs- 
station yon der gréBten Wichtigkeit. Am besten wiire es, wenn man 
die Messungen im Luftballon bei sehr groBen Héhen ausfiihren kénnte, 
bei der Kompliziertheit der notwendigen Apparate aber wiirden der- 
artige Versuche ganz auSerordentlich schwierig sein. 

In Tabelle 30 sind die wichtigsten Resultate der Bestimmungen 
der Solarkonstante zusammengestellt. 


Tabelle 30. 


Solarkonstante S. 


1837 Pouillet 1,8 1889 Pernter 3,2 
1860 Hagen uD) 1896 Vallot ay 
1872 Forbes 2,8 1897 Crova u. Hansky 3,4 
1875 Violle 2,6 1898 Rizzo 2,5 
1878 Crova 2,3 1908 Scheiner 2,3 
1884 Langley 3,1 1908 Abbot u. Fowle 2,1 
1889 Sawelief 2,9 


Wenn man die Zuverlissigkeit der verschiedenen Resultate wertet, 
kann man etwa 2,2 als den wahrscheinlichsten Wert vorlaufig akzeptieren. 

Wenn die Solarkonstante bekannt ist, so léBt sich daraus ein - 
Schlu8 auf die Temperatur derjenigen Region der Sonne ziehen, von 
welcher die Strahlung nach auSen ge- 
langt. Zunachst laBt sich mit groBer 
Genauigkeit eine GréBe bestimmenu, die 
Violle als effektive Sonnentemperatur 
bezeichnet hat, d. h. die Temperatur 
eines schwarzen Koérpers von der schein- 
baren GréBe der Sonne, welcher uns die 
gleiche Strahlungsenergie zusenden wiirde, 
wie die Sonne. Denken wir uns (Fig. 285) einen geschlossenen leeren Raum 
begrenzt von einer sehr grofen Kreisfliche und der dariiber konstruierten 
Halbkugel’). In der Mitte des Kreises befinde sich eine konzentrische 
absolut schwarze Kreisflache K = 1 qem. Wenn sich das Ganze auf 
gleicher Temperatur befindet, es sei dies die absolute Temperatur 7°, 
so herrscht Strahlungsgleichgewicht; die Fliche K empfangt daher in 
der Zeit eins ebensoviel Energie von der Halbkugel, wie sie selbst 
aussendet, d. i. die von 1 qem eines schwarzen Korpers von der Tem- 
peratur 7 in der Zeit eins ausgestrahlte Energiemenge S7. Betrachten 


Fig. 235. 


1) Vgl. E. Warburg, Verhdl. d. D. Phys. Ges. 1, 50—52, 1899. 
Pringsheim, Physik der Sonne. 27 
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wir in der Mitte der Halbkugelflache eine kleine Kugelkalotte, die von 
K aus unter dem Winkel p erscheint, so geht von ihr der wes 


sin a7 9 der gesamten auf X fallenden Strahlung oder die Energie sin? —- Sr 
aus. set die Kugelkalotte die scheinbare GréBe der Sonne, ee also 
g = 32’, und ist die von ihr ausgestrahlte Energie gleich der Solar- 


konstante S, also 


. 9 P et 
sin? ~- Sp=S, 


so ist die Temperatur nach der Definition gleich der effektiven Sonnen- 
temperatur. Fiir die Strahlung des schwarzen K6rpers oder, wie wir - 
uns auch kurz ausdriicken kénnen, fiir die schwarze Strahlung gilt 
aber das uns schon bekannte (vgl. 8. 325f.) Stefansche Gesetz, d. h. 


es ist: 
Srp=6:- 1%, 
wo 6 eine Konstante bedeutet, die nach der Messung von Kurlbaum!') 


den Wert 
6 = 1,28-10-!" Grammkalorien pro qem und see. 


besitzt. Also wird, da S = 2,2 Grammkalorien pro gem und min. ist: 
sin? 165* 123 =10—"*60 =] == 22 


oder die effektive Sonnentemperatur 


Las Ve 28. oe oo gin? 16’ — 033° abs. 


Da nun die absolute Temperatur gleich der in Celsiusgraden gemessenen 
plus 273° ist; so wird: 
T = 5760° C. 


Diese Zahl ist mit groBer Genauigkeit richtig, denn wegen der in 
dem Ausdruck vorkommenden vierten Wurzel haben die Beobachtungs- 
fehler, die bei der Bestimmung von S, o und g untergelaufen sein 
mogen, einen verhiiltnismaBig kleinen Hinflu8. Wenn wir S = 3 setzen 
wiirden, was wohl sicher bedeutend zu gro8 ist, so wiirde sich 7 zu 
6520° abs. berechnen, sein Wert wiirde sich also nur um 490° dndern. 
Wir kénnen wohl sagen, daf der Fehler unserer Zahl fiir 7 nicht mehr 
als 300° betragen kann. 

Bevor man erkannt hatte, daB das Stefansche Gesetz das wahre 
Gesetz der schwarzen Strahlung darstellt, muBte man zu anderen, sehr 
unsicher begriindeten und jetzt als ungiiltig erwiesenen Formeln greifen, 


1) F. Kurlbaum, Wied. Ann. 65, 746—760, 1898. 
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um aus der Solarkonstante die effektive Sonnentemperatur zu be- 
rechnen. Dabei kamen die verschiedenen Forscher zu so weit aus- 
einanderliegenden Werten der emperatur, daB das Problem der Be- 
stimmung der effektiven Sonnentemperatur allmahlich in MifSkredit 
geriet. Hrst die HrschlieBung der Strahlungsgesetze hat diesem Zustande 
ein Ende gemacht. 

Was bedeutet aber die effektive Sonnentemperatur und welche 
Sehliisse gestattet die so gefundene Zahl auf die wahre Temperatur 
der Sonne? Wenn wir annehmen, was wohl ganz allgemein geschieht, 
das die nach auBen dringende Strahlung der Sonne in der Hauptsache 
reine Temperaturstrahlung einer Schicht ist, in der die Temperatur 
zwar nicht konstant ist, aber doch nur innerhalb nicht allzu weiter 
Grenzen variiert, so kénnen wir die Oberfliche der strahlenden Schicht 
annihernd als die Grenzfliiche eines K6rpers von einer bestimmten 
Temperatur betrachten. Dann folgt zunachst mit Sicherheit, da die 
so definierte wahre Temperatur der Sonne nicht kleiner sein kann, 
als die effektive Sonnentemperatur. Denn unter allen méglichen Kérpern 
ist der schwarze dadurch ausgezeichnet, da er bei der gleichen Tempe- 
ratur die groBte Strahlungsenergie aussendet. Schon diese Erkenntnis 
ist nicht ganz ohne Wert, wenn man die ungeheure Unsicherheit 
beriicksichtigt, die bis vor kurzem iiber die Temperatur der Sonne 
geherrscht hat. 

So schitzte J. Herschel die Sonnentemperatur auf 4000000 °, 
Secchi erst auf 10000000°, spater auf 140000°, Ericson auf 
2500000°, Zéllner, Spérer und Lane geben Werte zwischen 35000° 
und 70000°, Rosetti 10000° bis 20000° an, wihrend Pouillet und 
Vicaire und Deville nur 1600 bis 5500° C. annahmen. Diese letzt- 
genannten kleinen Werte wiirden durch die Festlegung der effektiven 
Sonnentemperatur mit absoluter Sicherheit ausgeschaltet sein. 

Aber wir kénnen aus der effektiven Sonnentemperatur noch mehr 
schlieBen. Die Abweichung der nichtschwarzen Korper vom Stefan- 
schen Gesetz wird durch ihr Absorptionsvermégen in Kirchhoffs 
Sinne bestimmt. Das tiefste Niveau des Sonnenkerns, von welchem 
noch Strahlung nach aufen dringt, ist dadurch gegeben, da die Ab- 
sorption der dariiberiiegenden Schichten gerade gentigt, um alle aus 
noch tieferen Gegenden stammenden Strahlen zu absorbieren. Diejenige 
Schicht des Sonnenkérpers also, von welcher die zu uns gelangende 
Strahlung ausgeht, laBt keine Strahlung hindurch und ihr Absorptions- 
vermégen wird daher lediglich durch das Reflexionsvermégen gegeben. 
Ist das Reflexionsvermégen gleich f, so ist der Bruchteil des in die 


Schicht eindringenden Lichtes 1 — R, diese Strahlung wird vollstaindig 
; 27# 
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absorbiert, also ist das Absorptionsvermégen A = 1 — A. Nehmen wir 
einmal als einen wohl sicher von der Wirklichkeit nicht erreichten 
Grenzfall an, daB die Sonne ein ebenso groBes Reflexionsvermégen besitze 
wie das am stirksten reflektierende Metall, niimlich Silber, so wiirde sie 
fiir das bei der Sonnenstrahlung in Betracht kommende Wellenlingen- 
gebiet nach den Versuchen von Hagen und Rubens’) sicher nicht 
mehr als 90°, der ganzen darin enthaltenen Energie reflektieren, also 
mindestens 10°/, absorbieren. Dann hitte 6 nur den zehnten Teil des 
Kurlbaumschen Wertes, aber wegen der vierten Wurzel wiirde sich 
die berechnete Temperatur nicht allzu sehr andern, es wiirde sich ergeben: 


T = 10500 “abe: 


Wir hatten also die Sonnentemperatur zwischen die Grenzwerte 6000 
und 10500° eingeschlossen, wahrscheinlich liegt sie dem ersten Werte 
erheblich niiher als dem zweiten. Dabei miissen wir immer im Auge 
behalten, dafS dies die mittlere Temperatur einer bestimmten Schicht 
der Sonne ist, die wir in Anlehnung an die alteren Anschauungen nach 
wie vor als Photosphiire bezeichnen. Nach innen und aufen dndert 
sich die Temperatur in unbestimmbarer Weise. Zum Vergleiche méchte 
ich anfiihren, daB die héchste mit unseren experimentellen Hilfsmitteln 
herstellbare Temperatur, diejenige des elektrischen Kohlebogens, etwa 
4000° betrigt. 

Wenn wir annehmen koénnten, da® die Sonne annahernd wie ein 
schwarzer Kérper strahlt, so wiirden die durch neuere Forschungen 
ergriindeten Strahlungsgesetze auch noch andere Handhaben zur Be- 
stimmung der Sonnentemperatur bieten. Bezeichnen wir die Wellen- 
lange bei welcher das Maximum der Energiekurve liegt, mit 2,,,.) 80 
gilt fiir einen schwarzen Kérper von der absoluten Temperatur 7 nach 
Lummer und Pringsheim”) das Gesetz 


jee eT O40) 


wenn 4 in w ausgedriickt ist. 

Nach Verys*) Berechnungen der Langleyschen Beobachtungen 
wiirde das Maximum der Energiekurve ohne das Vorhandensein der 
absorbierenden Hrdatmosphiire bei 0,532 w liegen. Daraus wiirde sich 


fT = 5D30° abs. 
1) E. Hagen u. H. Rubens, Ann. d. Phys. (4) 8, 1—21, 1902. 


2) O. Lummer u. E, Pringsheim, Verhdl. d. D. Phys. Ges. 1, 23—41 und 
215—235, 1899. 


3) Franc W. Very, The solar constant, Washington 1901, U. 8. Dep. of 
Agriculture, Weather Bureau. 
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ergeben, eine Zahl, die mit der fiir die effektive Sonnentemperatur 
gefundenen gut iibereinstimmt, aber wohl etwas zu klein ist. Nach 
Abbot und Fowle ist die Langleysche Kurve wegen unrichtiger An- 
nahmen iiber die Absorption der Atmosphiire ziemlich fehlerhaft, nach 
ihren neueren und wohi zuverliissigeren Bestimmuagen soll 


422 
Lents a 0,433 Nad 
sein, was zu dem Werte 


T = 6790° abs. 


fiihren wiirde, der ebenfalls mit dem aus dem Stefanschen Gesetz 
abgeleiteten im Einklang steht. 

Nach den Untersuchungen von Lummer und Pringsheim scheint 
es, als ob die meisten nichtschwarzen Kérper, besonders die Metalle, in dem 
Sinne von dem schwarzen Kérper abweichen, da fiir sie das Produkt 
Amaz L zwar ebenfalls, wie es zuerst von Paschen') ausgesprochen 
worden ist, einen konstanten Wert hat, daB dieser Wert aber kleiner 
ist als fiir den schwarzen Kérper. Die oben angegebene Zahl 6790° 
abs. wiirde also einen oberen Grenzwert darstellen. Fiir blankes Platin 
haben Lummer und Pringsheim gefunden 


A 0 = 2680, 


Max 


wihrend Aschkinass*) aus den Versuchen von Hagen und Rubens 
mit Hilfe der elektromagnetischen Lichttheorie fiir die Metalle den 
Wert 2660 hergeleitet hat. Danach wiirde sich fiir eme metallisch 
olanzende Sonne ergeben 

T = 6100° abs. 


Wir kimen also auf fast die gleiche Zahl wie aus dem Stefan- 
schen Gesetz. Ob aber die zugrunde gelegte Gleichung bei so hohen 
Temperaturen noch gilt, ist allerdings sehr zweifelhaft; denn die theo- 
retische Ableitung bezieht sich nur auf sehr lange Wellen, bei denen 
die Absorption der Substanz nur von ihrem Leitungsvermégen, nicht 
aber von den Higenschwingungen ihrer Dispersionselektronen abhingt. 
Jedenfalls aber hat durch Anwendung der Strahlungsgesetze die Tem- 
peraturbestimmung der Sonne ganz enorme Fortschritte gemacht, und 
wir kénnen mit einiger Wahrscheinlichkeit aussagen, da8 die 'Temperatur 
der Photosphire zwischen 6000 und 6800° abs. liegt. Die Sicherheit 
der Schliisse wiirde erheblich gewinnen, wenn wir eine einwandfreie 
Energiekurve der Sonnenstrahlung auferhalb der Erdatmosphiare be- 


1) F. Paschen, Wied. Ann. 58, 455—492, 1896; 60, 662—723, 1897. 
2) E. Aschkinass, Verhdl. d. D. Phys. Ges. 7, 251—254, 1905. 
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siiBen, die wir mit der theoretischen Kurve des schwarzen Kérpers von 
gleicher Lage des Energiemaximums vergleichen kénnten. Weder die 
Langleysche noch die Abbot-Fowlesche Kurve kann als gentigend 
einwandfrei angesehen werden. 

Noch in anderer Weise hat Goldhammer’) versucht, die Strahlungs- 
gesetze zur Temperaturbestimmung der Sonne zu verwerten. Er kommt 
zu dem Resultat daB die wahre Temperatur der Sonne nicht weniger als 


T = 10000° abs. 


betragen kann. Ob aber das iiltere Beobachtungsmaterial von Langley 
aus dem Jahre 1881, auf das sich Goldhammer sttitzt, gentigend 
sicher ist, um als Unterlage fiir seine Schltisse zu dienen, scheint mir 
sehr zweifelhaft. 

Wenn wir als Wert der Solarkonstante S = 2,2 zugrunde legen, 
so ist es leicht, die Energiemenge zu berechnen, welche die Sonne der 
Erde dauernd zusendet. Denken wir uns die Sonnenstrahlung auf die 
ganze Erdoberflache gleichmiBig verteilt, so kommt, da die Oberfliche 
einer Kugel viermal so gro8 ist wie die Fliche ihres gréBten Kreises, 
auf 1 qem der Erdoberflaiche der vierte Teil von der einem qem senk- 
recht zugestrahlten Menge, also = = 0,55 gr. cal. pro min; also im 
Laufe des Jahres 60 - 24-365 mal so viel, oder 290000 gr. cal. Diese 
Warme wiirde ausreichen, um in jedem Jahre eine Hishiille von ungefahr 
40m Dicke rings um die Erde zu schmelzen. Wenn wir die durch 
die Sonnenstrahlung der Erde zugefiihrte Leistung berechnen, so erhalten 
wir die gewaltige Zahl von 265 Billionen Pferdestirken. Mit Recht be- 
wundern wir die groBartigen Hrfolge der modernen Technik, der es ge- 
lungen ist, viele Tausende von Pferdekraften an diinnen Drahten Hunderte 
von Kilometern weit zu iibertragen. Hier sehen wir tiglich vor unseren 
Augen, ohne zu erstaunen, eine unvergleichlich gréfere Leistung von 
der Natur verrichtet, eine Kraftiibertragung von 265 Billionen Pferde- 
stirken auf die riesige Entfernung von 20 Millionen Meilen, und das 
alles, die kiihnsten Phantasien der fortgeschrittensten Ingenieure tiber- 
treffend, ohne Draht, allein fortgetragen durch die unsichtbaren Schwingen 
der den Weltraum durcheilenden Atherwellen. Hin kleiner Bruchteil 
dieser Leistung wiirde geniigen um alle industriellen Unternehmungen 
auf der Erde mit Arbeitskraft zu versehen, und wenn einst die Kohlen- 
vorrite der Erde aufgezehrt sein werden, so werden unsere Nachfahren 
wahrscheinlich dazu tibergehen miissen, die Sonnenstrahlung zur Heizung 
ihrer Wohnungen und zum Betriebe ihrer Werkstiitten zu benutzen. 


1) D. A. Goldhammer, Ann. d. Phys. (4), 25, 905—920, 1908. 
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| Aber diese gewaltige Energiestrémung bildet nur einen verschwin- 
| dend klemen Teil der ganzen von der Sonne in Form von Strahlung 
| ausgesandten Energie. Aus der GréBe der Sonnenparallaxe Jift sich 
“eicht berechnen, da von der gesamten Hnergieausstrahlung der 
| Sonne die Erde nur den 2200000000. Teil erhilt. Also geht von der 
| Sonnenoberflache dauernd in das Weltall ein Energiestrom hinaus, der 
einer Leistung von etwa 580000 Trillionen Pferdestirken entspricht, 
oder im Laufe eines Jahres die enorme Menge von 32.10%? Gramm- 
| kalorien. Wenn die Sonne diesen ungeheuren Wirmeverlust aus 
ihrem Warmevorrat decken miiBte, so wiirde die Sonnentemperatur 


eine ziemlich rasche Abnahme erfahren. Denn diese Warmeausstrahlung 
| bedeutet pro Gramm der Sonnenmasse 1,65 Grammkalorien jihrlich. 
| Nehmen wir also der bequemen Rechnung wegen an, daB die spezi- 
fische Warme der Sonne den Wert 1,65 haben midge, was héchstwahr- 
scheinlich bedeutend zu hoch gegriffen ist, so wiirde ihre Temperatur 
jahrlich um 1° sinken. Nun kénnen wir aus den geologischen Tatsachen 
schleBen, da8 das organische Leben auf der Erde viele Millionen Jahre 
alt ist, in dieser Zeit hat sich die Sonnenstrahlung sicher nicht so be- 
deutend geindert, wie es einer Temperaturerniedrigung von vielen Millionen 
Graden entspricht, besonders wenn wir beriicksichtigen, wie rasch die 
Strahlung mit abnehmender Temperatur sinkt. Wir miissen daher an- 
nehmen, da die Sonne ein Mittel besitzt, den durch Ausstrahlung ver- 
ursachten ungeheuren Wirmeverlust ganz oder zum groBen Teil wieder 
auszugleichen, also ein Mittel zur Erzeugung von Warme. 

Das uns geliufigste Mittel hierfiir ist die Verbrennung; es lage 
also die Annahme am niichsten, daB auch auf der Sonne die ausge- 
strahlte Energie durch Verbrennungsprozesse geliefert wird. Aber selbst 
wenn die Sonne aus den fiir diesen Zweck vorteilhaftesten Elementen 
bestinde, namlich aus Wasserstoff und Sauerstoff im richtigen Verhiltnis 
gemischt, so wiirde die durch ihre vollstindige Verbrennung entstehende 
Wirme nur ausreichen, die Warmeausstrahlung auf ungefahr 3000 Jahre 
zu unterhalten. Wir mitissen also darauf verzichten, die chemischen Krifte 
als Quelle fiir den Ersatz der Sonnenenergie zu betrachten, wenn es auch 
nicht ganz ausgeschlossen ist, daB chemische Vorgiinge dabei bis zu einem 
gewissen Grade mitwirken. Denn die iltere Annahme, da bei der hohen 
Temperatur der Sonne alle Molekiile in die Atome der Hlemente zerlegt 
und daher alle chemischen Vorgiinge ausgeschlossen sind, scheint nach 
den neueren Hrfahrungen der Chemie nicht mehr als sicher betrachtet 
werden zu diirfen. So halt es Arrhenius nicht fiir unwahrscheinlich, 
daB bei chemischen Vorgiingen auf der Sonne viel mehr Wirme frei 
werden kénnte als bei Verbrennung einer entsprechenden Menge von Kohle. 
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Aber eine andere, physikalisch mit voller Sicherheit begriindete 
Quelle der Sonnenenergie gibt es, und zwar eine rein mechanische. Der 
erste, der einen mechanischen Vorgang als Ursache der Wirmeproduktion 
der Sonne in Anspruch nahm, war Julius Robert Mayer, der Ent- 
decker des mechanischen Aquivalents der Warme. Er glaubte, die 
lebendige Kraft der aus dem Himmelsraum auf die Sonne nieder- 
fallenden Meteore als die gesuchte Wirmequelle betrachten zu kénnen. 
Denken wir uns ein solches Meteor aus unendlich grober HEntfernung 
kommend durch die Gravitation der Sonne zu ihr hingezogen, so wiirde 
es an der Sonnenoberfliche mit einer Geschwindigkeit von 637 Kalo- 
metern in der Sekunde anlangen, ein Gramm wiirde also beim Aufprall 


(687 - 10°)? , 
SSTTeLIGe a 48000000 gr. eal. 


erzeugen. Daraus lat sich leicht berechnen, daB der Energieverlust 
der Sonne durch die Strahlung voll ersetzt wiire, wenn die jahrlich 
auf die Sonne fallenden meteorischen Massen ein Hundertstel der Erd- 
masse betriigen. Dadurch wiirde sich freilich die Sonnenmasse dndern, 
aber jahrlich blo&8 um den 33000000. Teil ihres Betrages, was der Be- 
obachtung wohl entgehen kénnte. Aber die Mayersche Theorie hat 
einen wunden Punkt. Hs laBt sich nimlich leicht zeigen, da die un- 
geheuren Mengen von Meteoren, die sie voraussetzt, tatsiichlich nicht 
im Sonnensystem vorhanden sein kénnen. Denn sonst miif®ten auf die 
Erde und die anderen Planeten ebenfalls viel gréfere Meteormengen 
niederfallen und die Temperatur dieser Weltk6rper bedeutend steigern. 
Wir kénnen also mit Sicherheit sagen, daB die Mayersche Hypothese, 
wenn sie auch eine zweifellos vorhandene Hnergiequelle der Sonne auf- 
gedeckt hat, doch keineswegs ausreicht, um die anniihernde Konstanz der 
Sonnentemperatur im Laufe der Jahrmillionen zu erkliren. 


auf die Sonne eine Wirmemenge vou 


Hine andere mechanische Theorie hat Helmholtz aufgestellt, er 
macht darauf aufmerksam, daf die Sonnenkugel infolee der Gravitation 
sich immer mehr zusamenziehen muB. Das entspricht einem lang- 
samen Hallen der ungeheuren Massen des Sonnenkérpers selbst nach 
dem Zentrum hin, und dieses Fallen ist mit einer Verringerung der 
potentiellen Energie und daher einer entsprechenden Erzeugung von 
Wirme verbunden. Diese allmihliche Zusammenziehung der Sonne ist 
ja der eigentliche Grundgedanke der Kant-Laplaceschen Hypothese, wo- 
nach sich die Sonne und die Planeten durch die Kraft der Gravitation aus 
dem Urnebel verdichtet haben, der urspriinglich den ganzen Raum des 
Sonnensystems gleichmiibig erfiillte. Helmholtz hat berechnet, daB eine 
Verringerung des Sonnenradius um 75 m jihrlich geniigen wiirde, um den 
Strahlungsverlust zu ersetzen, das wiirde im Laufe von 29500 Jahren 
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erst eine Verkleinerung des scheinbaren Sonnenradius um eine Bogen- 
sekunde bedeuten, also weit unterhalb der Grenze astronomischer Wahr- 
/nehmbarkeit liegen. Die Wiirme, welche die Sonne bei ihrer Zusammen- 
ziehung aus dem Urnebel bis zu ihrem heutigen Zustande erzeugt hat, wiirde 
| ausgereicht haben, ihren Strahlungsverlust, wenn wir diesen als kon- 
| stant ansehen, nicht weniger als 22 Millionen Jahre der Vergangenheit 
zu decken und bis die Sonne die Dichtigkeit der Erde erreicht, kénnte 
'sie noch weitere 17 Millionen Jahre die gleiche Wirmemenge aus- 
|| strahlen wie jetzt. Von dieser Seite droht also dem irdischen Leben 
, nach menschlichem Ermessen keine Gefahr. 

Die bezeichneten Zeitréume erscheinen noch nicht gentigend groB, 
/um das yon den Geologen aus den Theorien iiber die Vergangenheit 
| der Erde gefolgerte Alter der Sonne zu ergeben, sie kénnten aber zu 
| betrichtlich héheren Werten eebracht werden, wenn man einer in den 
letzten Jahren gefundenen Energiequelle auf der Sonne einen Platz 
einrdumt. Curie und Laborde’) haben zuerst gezeigt, daB das Radium 
fortdauernd Wirme erzeugt, so daB 1 gr. Radium in der Stunde 100 gr. cal. 
Warme abgibt, ein Betrag, der sich im Laufe der Zeit nicht meBbar 
andert. Hs ist sehr wahrscheinlich, da die Quelle dieser Energie im 
Zerfall der Atome besteht, daB es sich also nicht um eine der Sub- 
stanz von auBen zugefiihrte Energiemenge handelt. Eins der Zerfall- 
produkte des Radiums ist das Helium, dessen Spektrum in der Sonnen- 
strahlung eine so groBe Rolle spielt, da8 man wohl annehmen kann, 
daB dieses Element verhiiltnismifig stark auf der Sonne vertreten ist. 
Daraus wiirden wir auch auf einen Reichtum, besonders der inneren 
Teile der Sonne an Radium schlieBen kénnen, und wir hatten so auf 
der Sonne miglicherweise eine Energiequelle von ungeheurer GréBe, 
die vielleicht geeignet wire, die Sonnenstrahlung viele Millionen von 
Jahren zu unterhalten. W. HE. Wilson hat berechnet, daB ein Gehalt 
| von 3,6 gr. Radium im Kubikmeter der Sonnenmasse erforderlich ware, 
um die ganze von der Sonne ausgestrahlte Wirmemenge zu liefern. 
Freilich wissen wir nicht, wie sich das Radium bei so hohen Tempe- 
-raturen verhalt, ob es dabei tiberhaupt bestehen und Warme aussenden 
kann, und es ist daher ganz unmoglich, den Hinflu8 des Radiums und 
4hnlicher Substanzen auf das Alter der Sonne und die Dauer ihres Fort- 
bestandes auch nur in der rohesten Annaherung zu schitzen.”) 

Aber wenn wir auch auf die Mitwirkung der Radioaktivitat und 
aller chemischen Warmequellen verzichten miiBten, so gibt uns doch 


i 


1) P. Curie u. A. Laborde, Comptes rendus 186, 673—675, 1903. 
2) Vgl. G. H. Darwin, Nature 65, 496, 1903; J. Joly, ibid, 526. 
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schon die auf sicheren physikalischen Grundlagen beruhende Berechnung 
von Helmholtz die Gewihr, daB sich die Sonnentemperatur, wie das 
mindestens seit vielen Tausenden von Jahren der Fall war, auch noch 
viele Jahrmillionen in der Zukunft annihernd konstant erhalten wird. 
Was die Geschichte der Erde und des Menschengeschlechtes auch 
bringen mége, die Sonne wird mit unverminderter Kraft vom Himmel 
herniederleuchten, und so lange menschenadhnliche Wesen existieren, 
werden sie mit demselben Rechte wie wir sagen diirfen: 


»Und die Sonne Homers, siehe! sie lachelt auch uns.“ 
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